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Re´sume´
Les amas de galaxies constituent un des outils majeurs de la cosmologie moderne.
Une mesure de l’abondance de ces objets permet de caracte´riser les proprie´te´s cos-
mologiques de l’Univers et l’analyse de leurs diffe´rentes proprie´te´s physiques telles
que la masse, la tempe´rature ou la luminosite´ X du gaz intra-amas permet quant a`
elle de contraindre les mode`les de formation et d’e´volution de ces objets. Dans les
deux cas, la grandeur fondamentale est la masse de l’amas de galaxies. Eˆtre capable
de les estimer de la manie`re la plus efficace et la plus pre´cise possible est donc une
ne´cessite´. Le travail pre´sente´ ici s’inscrit dans cette optique : l’e´tude d’un e´chantillon
repre´sentatif d’amas de galaxies avec des masses de´duites de deux analyses totale-
ment diffe´rentes afin d’en augmenter la fiabilite´.
Cette the`se met l’accent sur la me´thode qui utilise les effets de lentilles gravitation-
nelles pre´dits par la the´orie de la Relativite´ Ge´ne´rale. L’analyse d’images optiques
grand champ des amas a constitue´ la plus grande partie de ce travail : se´lection
des galaxies lentille´es, estimation de leur forme, mesure du signal de cisaillement
gravitationnel et reconstruction de la masse. Chaque e´tape du processus s’accom-
pagne d’erreurs et de limitations qui ont e´te´ mises en lumie`re, en particulier celles
attribue´es a` la distance importante de l’e´chantillon d’amas.
L’e´tude de celui-ci du point de vue statistique a permis de caracte´riser ce qu’on
appelle les lois d’e´chelle. Ces relations entre les diffe´rentes grandeurs des amas
permettent d’e´tudier les mode`les de formation des structures et constituent l’outil
ne´cessaire a` une utilisation des amas comme contrainte cosmologique. Leur e´talonnage
ne´cessite donc une estimation robuste des masses. Celles de´duites de l’analyse des
effets de lentilles gravitationnelles ont ainsi e´te´ compare´es avec les re´sultats de la
seconde me´thode base´e sur l’e´mission X du gaz intra-amas. Pour 7 des 11 amas de
l’e´chantillon, les masses estime´es sont compatibles ce qui augmente leur cre´dibilite´.
Pour les autres cas, les diffe´rences observe´es mettent en lumie`re les limitations in-
trinse`ques a` chaque me´thode, en particulier les effets de projection et l’e´tat dyna-
mique de l’amas. Les re´sultats obtenus sur la calibration des lois d’e´chelles sont
quant a` eux en bon accord avec une grande partie des autres travaux du meˆme type,
notamment sur des amas plus proches. En particulier, la pre´sence de processus phy-
siques non gravitationnels est mise en e´vidence, a` la fois sur les proprie´te´s du gaz et
celles de la population des galaxies de l’amas.
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Chapitre 1
Introduction
Avec le de´veloppement d’instruments toujours plus puissants, la science continue
de repousser ses limites. Alors qu’a` la fin du 19ie`me sie`cle on se pensait proche de
la connaissance comple`te de la physique (me´canique, e´lectromagne´tisme, optique,
thermodynamique), quelques chercheurs sont sortis du cadre de pense´e classique
jusqu’alors parfaitement ve´rifie´. Einstein qui se regarde dans un miroir se pose la
question de savoir ce qu’il y verrait s’il se de´plac¸ait a` la vitesse de la lumie`re. Schro-
dinger quant a` lui se demande ce qu’il advient d’un chat dans enferme´ dans un
carton avec fiole de poison. Les the´ories de la Relativite´ Ge´ne´rale et de la me´canique
quantiques voient le jour et ouvrent la boˆıte de Pandore de la physique moderne !
Il faut tout revoir de A a` Z et repenser jusqu’a` nos concepts les plus fondamen-
taux. Le boulversement de´passe le cadre de la physique et devient me´taphysique
voir proche de la science fiction : trous noirs, univers paralle`les, voyages dans le
temps, te´le´portations, matie`re noire, e´nergie noire, espace a` 11 dimensions, ...
La physique prend un nouvel essor. L’e´mulation est a` son maximum et la recherche
progresse a` des vitesses jamais atteintes. Les progre`s technologiques acce´le`rent le
processus avec des te´le´scopes toujours plus grands, des acce´le´rateurs de particules
capables de ge´ne´rer des e´nergies faramineuses, des expe´riences de plus en plus com-
plexes, ...
Alors que la physique de l’infiniment petit voit son bestiaire de´multiplie´ avec les
de´couvertes de particules toutes plus exotiques les unes que les autres, l’astrono-
mie moderne elle ne se restreint plus aux objets galactiques ou situe´s dans l’envi-
ronnement proche de la Voie Lacte´e. L’espace est sonde´ jusqu’a` ses limites invio-
lables, quelques soubresauts cosmiques apre`s son apparition myste´rieuse inexplique´e
et probablement inexplicable. L’immensite´ de l’espace rend la taˆche des astrophy-
siciens e´norme tant sur le point the´orique qu’observationnel. D’autant plus que la
Nature nous a se´rieusement limite´ sur nos capacite´s d’observation. Meˆme si les ins-
truments de mesure se perfectionnent et ouvrent de nouveaux canaux d’informations
comme les ondes gravitationnelles, la majeure partie du budget en e´nergie de l’Uni-
vers nous est inaccessible. Pire, cette partie inobservable est de nature totalement
inconnue puisqu’elle serait compose´e a` 70% d’une force myste´rieuse responsable
de l’acce´le´ration de l’expansion de l’espace et a` 25% d’une source gravitationnelle
n’e´mettant aucun rayonnement e´lectromagne´tique et nomme´e a` ce titre matie`re
noire. Autant dire que le challenge s’annonce complique´ voir impossible !
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Je me suis donc lance´ dans ce travail de the`se dont le but est d’apporter une petite
pierre a` l’e´difice de la connaˆıssance humaine sur la re´alite´ du monde dans lequel
nos vivons. La proble´matique aborde´e ici s’inscrit dans la caracte´risation des pro-
prie´te´s cosmologiques de l’Univers par l’e´tude pousse´e de la population d’un de ses
principaux composants, les amas de galaxies. Graˆce a` une analyse de´taille´e d’un
e´chantillon d’amas de galaxies, on va pouvoir acque´rir de nouvelles contraintes sur
les proprie´te´s statistiques de ces objets et ainsi tester les pre´dictions des mode`les de
formation et d’e´volution des structures a` grande e´chelle.
Je commencerai donc dans une premie`re partie par donner les e´le´ments de base
ne´cessaires a` une e´tude de l’Univers dans son ensemble : ge´ome´trie, dynamique et
contenu en e´nergie. Apre`s ce petit tour d’horizon de la cosmologie moderne, je fais
l’e´tat des lieux de nos connaˆıssances sur les amas de galaxies. Je de´taille en parti-
culier le mode`le hierarchique de la formation des structures et comment un amas
de galaxie se cre´e´ et e´volue au cours du temps. J’expose aussi les proprie´te´s de ses
diffe´rentes composantes ainsi que les processus physiques capables de les affecter.
Je pre´sente e´galement les relations fondamentales qui lient la masse d’un amas a`
ses autres grandeurs telles que la tempe´rature ou la luminosite´ de son gaz ainsi que
l’importance primordiale qu’elles ont dans l’e´tude de ces objets pour caracte´riser les
mode`les de formation et d’e´volution des structures. L’utilisation des amas de galaxies
comme contraintes cosmologiques sera brie`vement aborde´e en fin de ce chapitre.
Dans la seconde partie de ce manuscrit, je pre´sente la the´orie des lentilles gra-
vitationnelles dans le cadre de la Relativite´ Ge´ne´rale. Observe´es depuis seulement
quelques dizaines d’anne´es, les de´formations gravitationnelles exerce´es par une masse
sur la trajectoire des rayons lumineux fournissent aujourd’hui des contraintes obser-
vationnelles dans de tre`s nombreux domaines : de´tection d’exoplane`tes, recherche
des premie`res galaxies, estimation de la masse des amas de galaxies, de´termination
de la distribution de masse a` l’e´chelle de l’Univers... Je pre´sente dans ce chapitre ces
diffe´rentes applications avec un accent particulier sur les de´formations produites par
un amas de galaxies sur l’image des galaxies situe´es en arrie`re-plan. Cette me´thode
est en effet a` la base de cette the`se et sa mise en place a constitue´ la majeure par-
tie de mon travail. Je tiens au passage a` souligner le travail effectue´ par Se´bastien
Bardeau au cours de sa the`se qui a de´veloppe´ la me´thode que j’ai utilise´e.
Le chapitre 4 est de´die´ a` la mise en pratique de l’effet de lentille gravitationnelle
pour la mesure de la masse d’un amas de galaxies. J’introduis e´galement dans ce cha-
pitre l’e´chantillon d’amas utilise´ pour cette the`se : ses caracte´ristiques principales,
ses atouts, les donne´es dont on dispose. Apre`s avoir de´cortique´ chaque e´tape du pro-
cessus de l’estimation lensing de la masse d’un amas, je dresse un bilan des sources
d’erreurs introduites a` la fois par la me´thode et par les proprie´te´s intrinse`ques des
amas, notamment les effets de projection qui se re´ve`lent eˆtre une des limitations
majeures a` une estimation pre´cise des masses.
Dans le chapitre 5 je pre´sente les re´sultats obtenus. Je fais la comparaison des
diffe´rentes me´thodes d’estimation de la masse d’un amas et donne les corre´lations
3avec ses autres proprie´te´s. L’analyse se veut globale et peu de re´sultats individuels
sont donne´s dans cette section. Les caracte´ristiques de chaque amas sont brie`vement
pre´sente´es en annexe de ce document.
Pour finir, une dernie`re partie dresse un re´capitulatif des principaux re´sultats
obtenus et pre´sente diverses pistes qui de´coulent naturellement du travail de´bute´
avec cette the`se.
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Chapitre 2
Les amas de galaxies
”Galaxy clusters are the largest bound structures in the Universe [...]”. C’est ainsi
que la majeure partie des publications traitant des amas de galaxies de´butent, ce qui
n’est pas un hasard a` la vue de l’e´tendue du sujet. Leur titre de plus grands objets
de l’Univers les place en effet a` la limite entre astrophysique et cosmologie. De`s lors,
deux approches peuvent eˆtre conside´re´es : l’e´tude des proprie´te´s intrinse`ques des
amas, permettant de caracte´riser les processus physiques sous-jacents a` la formation
et l’e´volution de ces objets, ou bien l’analyse en tant que population globale afin
d’apporter des contraintes sur les parame`tres cosmologiques de l’Univers.
Les premie`res re´fe´rences e´crites a` ces objets remontent a` plus de 2 sie`cles. Pour au-
tant, ce n’est que depuis quelques de´ce´nnies que l’inte´reˆt pour les amas s’est re´ve´le´
eˆtre si grand avec notamment 2 e´tapes cle´s.
La premie`re fait suite aux travaux de l’astronome Suisse Fritz Zwicky (Zwicky 1933,
1937) sur la dispersion de vitesses des galaxies dans l’amas de Coma. Supposant que
l’amas est en e´quilibre hydrostatique, il en conclu graˆce au the´ore`me du viriel que
la masse ne´cessaire pour lier gravitationnellement l’amas doit eˆtre plus ou moins
100 fois plus grande que la somme de la masse individuelle de ses galaxies. C’est
la naissance de l’embarrassante matie`re noire qui constitue l’un des challenges de
la physique moderne : d’un coˆte´ les physiciens nucle´aires vont chercher a` mettre en
lumie`re de nouvelles particules inconnues a` ce jour afin de comple´ter le mode`le stan-
dard et percer ce myste`re. Les cosmologistes quant a` eux de´veloppent des mode`les
qui incorporent cette composante dans le but de caracte´riser ses proprie´te´s ge´ne´rales
(matie`re noire ”froide”, ”chaude”, ”tie`de”, ...) ou au contraire tentent d’expliquer
les observations sans faire appel a` cette source de potentiel gravitationnel invisible,
l’exemple le plus ce´le`bre e´tant la the´orie de la gravitation modifie´e MOND par Mil-
grom (1983).
La seconde avance´e majeure qui a conduit a` une foule d’e´tudes conserne la de´couverte
d’un gaz chaud et te´nu, de tempe´rature typique de l’ordre du million de degre´s,
pie´ge´ dans le puit de potentiel de l’amas et dans lequel baignent les galaxies. Gursky
et al. (1972) et leur analyse des donne´es du satellite Uhuru ouvrirent la porte a` un
nouveau type d’analyse des amas, celles base´es sur les proprie´te´s X de ce gaz qui
repre´sente ∼ 15% de la masse totale d’un amas (le reste est distribue´ a` hauteur
de ∼ 5% pour les galaxies et 80% pour la matie`re noire, plus pre´cisemment a` une
source gravitationnelle inconnue et invisible). De`s lors il va eˆtre possible d’e´tudier
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les amas de manie`re thermodynamique pour contraindre les phe´nome`nes physiques
qui prennent place dans leur formation et e´volution, notamment la part de processus
non gravitationnels qui impriment de leur signature les proprie´te´s observables de ce
gaz intra-amas.
2.1 Proprie´te´s globales de l’Univers
Du fait de leur masse et de leur taille,M ∼ 1015M", R ∼ Mpc, il est clair que les
amas de galaxies sont sensibles aux caracte´ristiques cosmologiques de notre Univers,
sa ge´ome´trie, son contenu, son e´volution. Il est donc indispensable de de´finir un
cadre de travail ge´ne´ral avant de commencer.
Dans le contexte majoritairement admis de la Relativite´ Ge´ne´rale, le de´veloppement
d’un mode`le cosmologique se re´sume a` trouver une solution aux e´quations de champ
d’Einstein (Einstein 1916) :
Rµν − 1
2
gµνR + gµνΛ =
8piG
c4
Tµν (2.1)
ou` Rµν est le tenseur de courbure de Ricci, R la courbure scalaire, gµν le tenseur
me´trique, Λ la constante cosmologique, G la constante gravitationnelle de Newton, c
la vitesse de propagation de la lumie`re dans le vide et Tµν le tenseur e´nergie-impulsion
qui fait intervenir les carcate´ristiques physiques du milieu e´tudie´ (pression et den-
site´).
Les indices µν se rapportent aux 4 coordonne´es de l’espace-temps. Les tenseurs
sont syme´triques, de dimension 4 × 4 et donc avec 10 composantes inde´pendantes.
Pour des raisons de liberte´ dans le choix des coordonne´es, le nombre d’e´quations
inde´pendantes se re´duit quant a` lui a` 6. Le tenseur de Ricci et la courbure scalaire
sont des fonctions du tenseur me´trique impliquant que ces 6 e´quations sont non
line´aires et donc difficilement re´solvables de manie`re ge´ne´rale.
Tout l’attrait de la the´orie d’Einstein apparaˆıt ne´anmoins clairement : les proprie´te´s
ge´ome´triques de l’Univers sont fonction uniquement de son contenu en e´nergie. L’in-
terpre´tation de diverses observations astrophysiques va alors fournir des contraintes
qu’un mode`le cosmologique se doit de reproduire. Pour cela, il faut donc se do-
ter d’un cadre ge´ome´trique pour caracte´riser l’Univers dans son ensemble. Celui-ci
est ensuite couple´ a` un contenu en e´nergie spe´cifique afin de re´soudre les e´quations
d’Einstein. Le mode`le ainsi construit posse`de plusieurs parame`tres libres et le but va
eˆtre d’estimer le plus pre´cisemment ces valeurs graˆce aux donne´es observationnelles.
2.1.1 Cadre ge´ome´trique
La complexite´ des e´quations d’Einstein impose de faire quelques hypothe`ses sim-
plificatrices afin d’eˆtre en mesure de les re´soudre analytiquement. Pour cela il est
courant de faire appel au principe cosmologique, implicitement introduit par Ein-
stein pour trouver une solution a` ses e´quations. Ce principe peut s’e´noncer de la
manie`re suivante : a` des e´chelles suffisamment grandes, les proprie´te´s de l’Univers
apparaˆıssent identiques a` un observateur quelque soit la position de celui-ci. L’Uni-
vers est donc suppose´ homoge`ne et isotrope a` des e´chelles cosmologiques.
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La conse´quence directe de ces hypothe`ses est que la ge´ome´trie globale de l’Univers
carcate´rise´e par son continuum spatio-temporel se de´crit par une seule et meˆme hy-
persurface. Celle-ci peut eˆtre de courbure positive (Univers ferme´, ge´ome´trie sphe´rique),
nulle (Univers plat, ge´ome´trie euclidienne) ou ne´gative (Univers ouvert, ge´ome´trie
hyperbolique). Son rayon de courbure qui peut se de´finir par une e´chelle de longueur
caracte´ristique est suppose´ variable ce qui permet d’e´tudier des mode`les d’Univers
non statiques dont la dynamique va eˆtre dicte´e par le contenu en e´nergie.
On peut montrer (Peter & Uzan 2005) que la manie`re la plus ge´ne´rale de de´crire un
tel espace-temps, homoge`ne, isotrope, courbe et variable dans le temps, fait interve-
nir la me´trique de Friedmann-Lemaˆıtre-Robertson-Walker (FLRW par la suite) :
ds2 = c2dt2 − a2(t)
[
dr2k
1− kr2k/R2k
+ r2k(dθ
2 + sin2 θdφ2)
]
(2.2)
ou` rk = RkSk(r/Rk) de´pend de la courbure selon la fonction Sk :
Sk(x) =

sin x (k= 1 , universclos)
x (k= 0 , universplat)
sinh x (k= −1 , universouvert)
(2.3)
a(t) est le facteur d’e´chelle, normalise´ a` 1 aujourd’hui. Il caracte´rise le rayon de
courbure de l’Univers, a(t)Rk, et son e´volution te´moigne de la dynamique globale
de l’Univers.
r est la coordonne´e radiale co-mobile. Le passage entre coordonne´es et distances
physiques va de´pendre de la courbure de l’espace via la fonction Sk. Elles sont bien
e´videmment identiques dans cas d’un espace plat euclidien.
Puisque l’e´chelle caracte´ristique de l’Univers peut de´pendre du temps, les distances
physiques associe´es a` certaines coordonne´es co-mobiles vont e´galement de´pendre du
temps via le facteur d’e´chelle a(t). Autrement dit, un signal e´mis au temps t1 en
r1 sera rec¸u en r2 au temps t2 pour lequel a sera diffe´rent. Cela se traduit par un
effet Doppler. En particulier, pour un espace en expansion, les signaux rec¸us seront
de´cale´s vers le rouge par rapport aux signaux e´mis. Si on introduit la notion de
redshift z qui caracte´rise cet effet Doppler, 1+z = λreception/λemission, alors on peut
montrer que pour un espace de´crit par la me´trique de FLRW, l’e´volution du facteur
d’e´chelle a(t) se manifeste par un effet Doppler tel que
1 + z =
a(temission)
a(treception)
(2.4)
Cette notion de de´calage spectral est fondamentale en cosmologie. Elle fait office de
coordonne´e au meˆme titre que la coordonne´e radiale co-mobile r. Par exemple, pour
des objets proches, on a la relation de´couverte par Hubble qui relie la distance l
d’un objet a` sa vitesse d’e´loignement v et donc l’effet Doppler z lui correspondant :
v = Hl = cz. H est la constante de Hubble, exprime´e en kilome`tres par seconde et
par Megaparsec ; elle caracte´rise la vitesse d’expansion de l’Univers a` une e´chelle de
longueur donne´e et a` un temps donne´. En effet, si l˙ = dl/dt = H(t)l ou` l = a(t)r,
alors H(t) = l˙/l = ˙a(t)/a(t).
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2.1.2 Dynamique globale
Maintenant que nous disposons d’un cadre ge´ome´trique, il faut pre´ciser le contenu
en e´nergie de l’Univers (le tenseur e´nergie-impulsion), de´terminer son e´volution dans
le contexte co-mobile pour ensuite re´soudre les e´quations d’Einstein et en de´duire la
dynamique globale de l’Univers caracte´rise´e simplement par l’e´volution du facteur
d’e´chelle a(t).
On peut montrer qu’en vertue du principe cosmologique, isotropie et homoge´ne´ite´
de l’espace, la forme ge´ne´rale du tenseur e´nergie-impulsion pour un observateur co-
mobile est celle d’un fluide parfait :
Tµν =
(
ρ+
P
c2
)
uµuν + Pgµν (2.5)
ou` ρ et sa densite´ d’e´nergie, P sa pression, uµ sa quadri-vitesse et gµν le tenseur
me´trique. La pression et la densite´ ne de´pendent que du temps, le tenseur Tµν est
donc comple`tement fixe´ par la connaissance de l’e´quation d’e´tat du fluide.
En inse´rant dans les e´quations d’Einstein ce tenseur et la me´trique de FLRW, on
obtient alors 2 e´quations inde´pendantes, appele´es e´quations de Friedmann-Lemaˆıtre :(
a˙
a
)2
= H2 =
8piG
3
ρ− kc
2
a2R2k
+
Λc2
3
(2.6)
a¨
a
= H˙ +H2 = −4piG
3
(
ρ+
3P
c2
)
+
Λc2
3
(2.7)
L’e´quation de conservation de la matie`re (∇µT µν = 0) se re´duit quant a` elle a` la
seule expression :
ρ˙+ 3H(ρ+ P/c2) = 0 (2.8)
Ces 3 e´quations ne sont pas inde´pendantes, puisqu’en de´rivant 2.6 par rapport au
temps et en exprimant a¨/a en utilisant 2.7 et 2.6 pour e´liminer le terme H2 on
obtient 2.8.
On posse`de donc a` ce niveau 2 e´quations inde´pendantes pour 3 inconnues, le facteur
d’e´chelle a(t), la pression P et la densite´ d’e´nergie ρ. Pour re´soudre ce syste`me, il faut
donc apporter une information supple´mentaire qui peut eˆtre obtenue en conside´rant
l’e´quation d’e´tat des diffe´rentes composantes pre´sentes dans l’Univers.
Il est commode de parame´triser cette e´quation d’e´tat des diffe´rents ”fluides” sous la
forme P = wρc ou` le parame`tre w qui lie pression et densite´ va de´pendre du type
de fluide conside´re´. Pour la composante non relativiste ρm de pression ne´gligeable,
on a w = 0 alors que la partie relativiste ρr (photons par exemple) on a w = 1/3.
La constante cosmologique Λ exerce, par de´finition, une pression constante et donc
se caracte´rise par w = −1. On peut aussi remarquer que le terme de courbure de
l’e´quation 2.6 correspond a` un fluide de parame`tre w = −1/3.
Graˆce a` cette e´quation d’e´tat, on obtient facilement l’e´volution de la densite´ avec
l’expansion en re´solvant l’equation 2.8, ρ ∝ a−3(1+w) (en supposant biensur que
w = Cste). Cela permet alors de caracte´riser comple`tement l’e´volution dynamique
globale de l’Univers par la seule connaissance des densite´s actuelles de chacune de ses
composantes. Si on suppose que celles-ci se limitent a` de la matie`re non relativiste,
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du rayonnement et une constante cosmologique (rien n’empe`che a priori d’inclure des
fluides d’e´quation d’e´tat plus exotique avec par exemple w(z)), on obtient l’e´quation
suivante :
H2(z) = H20
[
Ωm,0(1 + z)
3 + Ωr,0(1 + z)
4 + ΩΛ + (1− Ω0)(1 + z)2
]
(2.9)
ou` l’indice 0 correspond aux quantite´s estime´es a` z=0.
Ωx,0 = ρx,0/ρc,0 = 8piGρx,0/(3H20 ) sont les densite´s de matie`re et de rayonnement
normalise´es par la densite´ critique de l’Univers actuelle (leur valeur a` un redshift
quelconque sont simplement Ωx(z) = Ωx,0(1 + z)3(1+wx)[H(z)/H0]−2).
ΩΛ = Λc2/(3H20 ) et Ω0 = Ωm,0 + Ωr,0 + ΩΛ est la densite´ normalise´e totale actuelle.
Elle est relie´e au rayon de courbure par
a(t)Rk =
c
H0(1 + z)
√
k
Ω0 − 1 (2.10)
Sous cette forme, on constate que l’Univers sera ouvert, ferme´ ou plat selon que sa
densite´ sera infe´rieure, e´gale ou supe´rieure a` sa densite´ critique, ce qui laisse entre-
voir diffe´rents sce´narii possibles d’e´volution selon le contenu de l’Univers.
Les diffe´rentes e´volutions du facteur d’e´chelle peuvent eˆtre classe´es en diffe´rents
groupes selon la valeur de la constante cosmologique et la courbure de l’espace : ”re-
bond” passe´ (pas de big bang) ou pas, ”rebond” futur (big crunch) ou pas, mode`les
statiques d’Eddigton (dans le pre´sent ou dans le passe´), mode`les ”he´sitants” de
Lemaˆıtre, expansion infinie. Je ne rentrerai pas plus en de´tail dans les proprie´te´s de
chacun de ces mode`les (voir par exemple Ehlers & Rindler (1989); Uzan & Lehoucq
(2001) pour une e´tude approfondie) et me contenterai de mentionner un seul cas
particulier qui sera utilise´ par la suite, le mode`le Einstein-De Sitter (EdS) qui cor-
respond a` un Univers plat et sans constante cosmologique, c’est a` dire ΩΛ = Ωk = 0.
Pour cette solution particulie`re repre´sentative de l’Univers au de´but de son e´volution
(platitude, e`re domine´e par la matie`re et le rayonnement), on obtient une expression
tre`s simple pour l’e´volution du facteur d’e´chelle, a(t) ∝ t2/3.
2.1.3 Distances et volume cosmologiques
Maintenant que nous disposons d’une e´quation d’e´volution pour le facteur d’e´chelle
a(t), il est possible de reprendre la forme de la me´trique 2.2 afin d’en de´duire des
temps (dt = da/a˙ = da/(aH)) et des distances cosmiques (dr = −cdz/H(z)).
Du fait de la courbure et de l’expansion de l’espace-temps, l’interpre´tation et la
de´finition de ”distances” est sensiblement plus complexe que dans le cas d’une
ge´ome´trie Euclidienne constante. Une grandeur utile est la coordonne´e radiale d’un
objet observe´ a` un redshift z
r(z) = c
∫ z
0
dz
H(z)
(2.11)
Cela permet d’introduire la distance diame`tre-angulaire DA(z) = rk(z)/(1+ z) avec
rk = RkSk[r(z)/Rk] (rk(z) = r(z) pour un espace plat est la distance co-mobile), qui
relie la taille physique d’un objet x a` l’angle θ sous lequel il est observe´, DA = x/θ.
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Du fait de l’expansion de l’espace et de la vitesse finie de la lumie`re, DA n’est pas
une fonction monotone avec le redshift et atteint un maximum (en z ∼ 1.5 pour le
mode`le ΛCDM pre´sente´ plus loin).
La seconde distance utile est appele´e distance luminosite´ DL, qui intervient quant a`
elle dans la relation flux-luminosite´, F = L/(4piD2L). Du fait de l’expansion, le flux
rec¸u est re´duit d’un facteur (1+z) au quel s’ajoute un autre facteur (1+z) duˆ a` la
dilatation du temps subie par les photons. On a donc F = L/(4pi(1 + z)2r2k(z)), soit
DL(z) = (1 + z)rk(z) = (1 + z)2DA(z).
Cette distance lumineuse permet e´galement de relier les magnitudes observe´es aux
magnitudes absolues graˆce au module de distance µ = m−M = 5(logDL − 1).
On peut aussi constater que la brillance de surface d’un objet dans un espace en
expansion sera re´duite d’un facteur D2A/D
2
L ∝ (1+z)−4 par rapport a` un espace plat
et statique : les objets tels que les amas de galaxies a` hauts redshifts sont donc
bien moins brillants que les amas proches.
Il est aussi utile d’introduire l’e´lement de volume en fonction du redshift qui
intervient notamment lors du comptage d’amas. Le volume co-mobile contenu dans
un intervalle de redshift dz et de´limite´ par un angle solide dΩ s’exprime :
d2Vcom =
cr2k(z)
H(z)
dΩdz (2.12)
et se re´duit a` V (z) = 43pir
3(z) dans un Univers plat (43pir
3(z)/(1+z)3 pour le volume
propre).
2.1.4 L’Univers inhomoge`ne
Jusqu’a` pre´sent, nous avons conside´re´ que le contenu e´nerge´tique de l’Univers
e´tait re´partie de manie`re totalement uniforme et homoge`ne. Or notre existence meˆme
prouve qu’a` un moment donne´, des perturbations e´taient pre´sentes afin d’engendrer
la formation de structures compactes capables d’e´voluer au cours du temps sous
l’action de divers me´canismes physiques.
Il exitse plusieurs the´ories capables de ge´ne´rer de telles perturbations dans la ”soupe
cosmologique” primordiale. La plus commune´ment admise est la the´orie dite de l’in-
flation (Guth 1981). Selon celle-ci, apre`s le Big Bang et avant l’e`re de domination
de l’Univers par le rayonnement, l’espace-temps aurait connu une phase d’expansion
acce´le´re´e sous l’action d’un ou plusieurs champs scalaires. Les fluctuations quan-
tiques de ce champ scalaire ont alors e´volue´es via l’expansion exponentielle de l’es-
pace en des perturbations macroscopiques des diffe´rentes composantes de l’Univers.
Cette the´orie a e´te´ initialement propose´e pour re´soudre un certain nombres de
proble`mes lie´ au mode`le du Big Bang chaud, en particulier le proble`me de la pla-
titude de l’espace et celui de l’horizon. Pour ce qui nous inte´resse ici, elle pre´voit
certaines caracte´ristiques des perturbations : champ ale´atoire de distribution gaus-
sienne, perturbations adiabatiques avec un spectre de puissance pratiquement inva-
riant d’e´chelle. Adiabatique signifie qu’une perturbation engendre un contraste de
meˆme intensite´ pour chaque composante du fluide (perturbation d’entropie nulle).
Un autre type de perturbation peut eˆtre ge´ne´re´ : les perturbations isocourbures
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pour lesquelles les perturbations dans chaque composante ”s’arrangent” entre elles
de sorte a` avoir une perturbation du potentiel gravitationnel nulle.
On peut repre´senter une perturbation par son contraste de densite´ et ses compo-
santes de Fourier :
δ(+x) =
ρ− 〈ρ〉
〈ρ〉 (2.13)
δk(+k) =
∫
δ(+x)ei
"k."xd3x (2.14)
ou` les crochet repre´sentent une moyenne d’ensemble.
Si on suppose que le champ de perturbations δ(+x) est isotrope, alors son spectre de
puissance s’exprime
P (k) = 〈|δk|2〉 (2.15)
et caracte´rise comple`tement du point de vue statistique le champ de perturbations
primordial car celui-ci est suppose´ gaussien apre`s l’inflation. On peut montrer que
ce spectre de puissance correspond a` la transforme´e de Fourier de la fonction de
corre´lation ζ(r) = 〈δ(+x)δ(+x + +r)〉 qui est une grandeur potentiellement mesurable
graˆce a` l’analyse de la position d’un grand nombre de galaxies.
Pour pouvoir relier les observations a` la the´orie, il faut faire certaines suppositions
sur la forme de ce spectre initial. L’hypothe`se ge´ne´ralement admise est un spectre
en loi de puissance, P (k) ∝ kn ou` l’indice spectral n permet d’e´tendre le cas le plus
simple du spectre invariant d’e´chelle avec n = 1. Pour mieux appre´hender le concept
du spectre de puissance des fluctuations de densite´, il est utile de faire appel au
contraste de densite´ lisse´
δR(+x) =
∫
d3x′δ(+x′)WR(+x− +x′) (2.16)
La feneˆtre de lissage W ge´ne´ralement utilise´e est une feneˆtre ”top-hat” qui agit
sur une sphe`re de rayon R. Cette e´chelle de lissage peut s’exprimer de manie`re
e´quivalente par la masse moyenne contenue dans la sphe`re, M = (4pi/3)R3ρ.
Au contraste de densite´ lisse´ δR correspond une fluctuation en masse δM/M a`
l’e´chelle R, ce qui permet d’exprimer la dispersion du champ de perturbation a`
l’e´chelle de masse M :
σ2(M) = 〈δ2R(+x)〉 = 〈|δM/M |2〉 =
1
(2pi)2
∫
dkk2P (k)|WR(k)|2 (2.17)
Pour un spectre en loi d’e´chelle, on a alors σ2 ∝ kn+3 du fait de la feneˆtre de lissage
qui moyenne les fre´quences k ( R−1W . En terme de masse, M ∝ k−3, on a donc
δM/M ∝ M−(n+3)/6. Une premie`re remarque peut eˆtre faite ici : afin d’eˆtre en ac-
cord avec l’hypothe`se d’homoge´ne´ite´ a` tre`s grande e´chelle, l’indice spectral doit eˆtre
supe´rieur a` -3, ce qui pose une premie`re limite sur sa valeur.
Si l’on raisonne en terme de potentiel gravitationnel, on obtient δφ ∝ kδM ∝
k(n−1)/2 : aux 2 extre´mite´s du spectres, les fluctuations divergent sauf pour le cas
n = 1 pour lequel δφ est la meˆme quelle que soit l’e´chelle conside´re´e. Un spectre
P (k) ∝ k sera donc invariant d’e´chelle du point de vue des perturbations du poten-
tiel gravitationnel, une caracte´ristique note´e inde´pendamment par Harrison (1970),
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Peebles (1970) et Zel’Dovich (1970). Outre le fait d’eˆtre a priori le choix le plus
naturel, le cas n = 1 est e´galement pre´dit par la the´orie de l’inflation (Guth & Pi
1982) et se re´ve`le eˆtre en parfait accord avec les observations (voir plus loin).
Le champ de perturbations initial est e´videmment inaccessible, et seules ses
formes e´volue´es sont mesurables. Il faut donc de´terminer l’e´volution d’une pertur-
bation au cours du temps cosmique afin d’obtenir des pre´dictions sur le spectre de
puissance ve´rifiables par l’observation. Ici je me restreindrai a` l’e´volution line´aire du
constraste de densite´, δ << 1. De`s qu’une perturbation voit son contraste avoisiner
l’unite´, alors l’effondrement gravitationnel devient non line´aire. Cette e´volution sera
de´taille´e plus bas.
Diffe´rentes approches plus ou moins complexes peuvent eˆtre adopte´es pour de´crire
l’e´volution line´aire du contraste de densite´, comme par exemple appliquer la the´orie
des perturbations sur la me´trique et le tenseur e´nergie-impulsion afin de re´soudre
les e´quations d’Einstein dans un espace-temps perturbe´ (voir par exemple Durrer
(2001) pour une de´rivation de´taille´e).
Il est possible de conside´rer plus simplement les perturbations de densite´ d’un fluide
non collisionnel, me´lange de radiation et matie`re noire froide, en pre´sence d’un champ
gravitationnel newtonien, le tout dans un espace en expansion. Cela permet d’utiliser
les e´quations classiques de l’hydrodynamique (e´quation de conservation et e´quation
d’Euler) sous forme line´arise´e pour obtenir l’e´quation d’e´volution du contraste de
densite´ exprime´e par son taux de croissance D(z) (Lahav & Liddle 2004) :
D(z) =
5Ωm,0H20
2
H(z)
∫ ∞
z
1 + z′
H3(z′)
dz′ (2.18)
de sorte a` avoir δ(z1) = δ(z2).D(z1)/D(z2).
Dans le cas d’un Univers EdS domine´ par la matie`re, on a par exempleD(t) ∝ t2/3 ∝
a(t) et D ∝ a2 durant l’e`re domine´e par le rayonnement. Pour des cosmologies plus
ge´ne´rale, il existe des algorithmes nume´riques pour calculer D(a) (Hamilton 2001)
ainsi que de bonnes approximations analytiques (Carroll et al. 1992; Lahav et al.
1991; Wang & Steinhardt 1998).
L’e´quation pre´ce´dente permet de caracte´riser la croissance line´aire des perturbations
de matie`re noire a` grande e´chelle (et donc la partie du spectre de puissance qui cor-
respond aux amas de galaxies) mais pour avoir une description plus comple`te de
l’e´volution du contraste de densite´, plusieurs raffinements sont a` prendre en compte
(voir par exemple Peter & Uzan (2005)).
Le premier conserne l’e´poque a` laquelle l’e´chelle d’une perturbation devient infe´rieure
a` l’horizon cH−1 (longueur de Hubble). En effet, tant que la perturbation est ”super-
Hubble”, la pression de radiation n’affecte pas son e´volution qui suit donc le cas
D(a) ∝ a2 puis D(a) ∝ a lors du passage de l’e´poque domine´e par la radiation a`
celle domine´e par la matie`re (a` un redshift zeq = 2.37 × 104Ωmh2) et enfin le cas
approxime´ dans les re´fe´rences cite´es pre´ce´demment lorsque l’e´nergie noire entre en
jeu.
Lorsque l’e´chelle de fluctuation devient ”sub-Hubble”, les effets de pression peuvent
entrer en compe´tition avec la compression gravitationnelle. Pour z < zeq, on peut
montrer que la taille de l’horizon sonique du mode conside´re´ reste suffisamment
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petite par rapport a` l’horizon des e´ve´nements de sorte que la pression de radiation
peut toujours eˆtre ne´glige´e : le potentiel gravitationnel qui est domine´ par la matie`re
noire reste constant et donc son contraste de densite´ δm ∝ a. La situation change
lorsque le mode devient sub-Hubble pour z > zeq puisque la pression radiative va
entrer en compe´tition avec la compression gravitationnelle de la perturbation. Celle-
ci va se mettre a` osciller sous la forme d’ondes sonores. Comme a` ces redshifts le
potentiel gravitationnel est de´termine´ par les fluctuations de densite´ de la radiation
qui subissent des ocsillations amorties, il va tendre rapidement vers 0. La croissance
des perturbations de la composante matie`re noire va alors s’arreˆter : le contraste de
densite´ δm reste constant (proche de son amplitude lors du passage sub-Hubble) et
reprend sa croissance pour z < zeq. Cette transition associe´e a` l’e´chelle de Hubble
en z = zeq va donc modifier le spectre de puissance P (k) par rapport au cas d’un
spectre e´voluant sous la croissance line´aire gravitationnelle seule.
L’influence des baryons est e´galement a` prendre en compte si l’on veut de´crire au
mieux le comportement d’une perturbation au cours du temps. Jusqu’ici nous avons
conside´re´ un fluide non collisionnel. Or les baryons sont couple´s a` la fois a` la matie`re
noire via la gravitation et au rayonnement via des diffusions Compton. Leur pre´sence
va modifier la croissance des fluctuations, en particulier aux petites e´chelles. La` en-
core, l’impact sur le spectre de puissance est substantiel et va donc en modifier la
forme.
D’autres raffinements peuvent eˆtre apporte´s a` l’analyse, comme par exemple les effets
dus a` la pre´sence d’une composante de matie`re noire chaude telle que les neutrinos
massifs, la prise en compte de la radiation non pas sous la forme d’un fuide mais
avec une approche cine´tique ou bien la de´pendance avec les conditions initiales des
perturbations, isocourbures ou adiabatiques (Liddle & Lyth 1993). Ces effets restent
ne´anmoins d’ordre secondaire et l’e´volution line´aire des perturbations de densite´ de
la matie`re noire est de´crite par les comportements pre´sente´s ici. Pour autant, leur
impact sur le spectre des fluctuations fournit un moyen fort de contraindre le contenu
e´nerge´tique de l’Univers et sa dynamique.
Au final, il est plus simple de subsumer l’e´volution line´aire et tous les processus
qui brisent l’invariance d’e´chelle du spectre primordial dans ce qu’on appelle la
fonction de transfert (Eisenstein & Hu 1998) :
T (k) =
δ(k, z = 0)
δ(k, z =∞)
δ(0, z =∞)
δ(0, z = 0)
(2.19)
Elle permet de relier le spectre primordial P0 au spectre de puissance de la matie`re
actuel, P (k) = P0(k)T 2(k). Le rapport des contrastes pris en k → 0 correspond
aux tre`s grandes longueurs d’onde pour lesquelles les actions causales (effets de la
pression et du couplage avec les baryons) n’existent pas. T (k) donne donc le rapport
entre les perturbations re´elles et celles que l’on aurait mesure´es en l’absence de ces
phe´nome`nes lie´s au caracte`re sub-Hubble des modes conside´re´s.
La forme grossie`re de la fonction de transfert peut se de´duire des conside´rations
pre´ce´dentes sur l’e´volution d’une perturbation. Si l’on ne´glige l’effet des baryons,
alors nous venons de voir que la seule e´chelle qui entre en jeu pour l’e´volution
du contraste de densite´ de matie`re noire est la taille de l’horizon a` l’e´poque de
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l’e´quivalence, de taille comobile k−1eq ∼ cH−10 (Ωm,0zeq)−1/2 ∼ 20(Ωm,0h2)−1 Mpc.
Pour les modes de grande longueur d’onde, k + keq, le contraste e´volue comme
δ(a) ∝ D(a) ∝ a2 pendant l’e`re domine´e par la radiation, soit une fonction de
transfert T (k) ∼ 1. A l’inverse, les modes k ( keq devenus sub-hubble avant
l’e´quivalence voient leur contraste de densite´ gele´. Leur amplitude relative par rap-
port aux modes de grandes longueurs d’onde est donc diminue´e d’un facteur (keq/k)2,
soit T (k) ∼ (keq/k)2.
Pour obtenir la fonction de transfert exacte, il faut faire appel a` des simulations
nume´riques. Il existe ne´anmoins des ajustements analytiques de ces simulations qui
peuvent eˆtre utilise´s pour calculer T (k, z) (Bardeen et al. 1986; Eisenstein & Hu
1998). Ils s’expriment comme des fonctions du parame`tre q = k/(ΓMpc−1). Le pa-
rame`tre de forme Γ de´pend de la situation conside´re´e. En pre´sence uniquement de
matie`re noire froide, Γ = Ωm,0h2 et la fonction de transfert ne de´pend que dans
la densite´ de matie`re noire. Si les baryons sont inclus, la forme de la fonction de
transfert diffe`re quelque peu (Peacock & Dodds 1994), un effet reproductible avec
Γ = Ωm,0h2 exp[−Ωb,0(1 +
√
2h/Ωm,0)] (Sugiyama 1995).
A ce niveau, nous somme capable d’e´valuer l’e´volution line´aire du spectre des
fluctuations de densite´ et d’en calculer la forme graˆce a` la fonction de transfert. La
seule inconnue qui reste conserne sa normalisation. En effet, jusqu’a` pre´sent nous
n’avons conside´re´ que la croissance d’une perturbation initiale. La question est donc
de savoir l’amplitude des fluctuations primordiales avant que celles-ci ne commencent
a` e´voluer.
Ge´ne´ralement, cette normalisation est de´termine´e par la mesure de σ8, la dispersion
du spectre de puissance lisse´ dans par une feneˆtre ”top-hat” de rayon 8 Mpc. La
raison d’un tel choix vient du fait que la dispersion observe´e a` cette e´chelle dans
le comptage de galaxies est de l’ordre de l’unite´ (Davis & Peebles 1983). Or la
croissance d’une perturbation de densite´ sera line´aire jusqu’a` δ ∼ 1, moment qui
va de´pendre de l’amplitude initiale de la fluctuation. D’ou` le choix de normaliser
le spectre initial de sorte a` retrouver une dispersion e´gale a` 1 dans les observations
actuelles de sa partie line´aire. Si on reprend l’expression de la fluctuation de masse
δM/M en fonction de σ2, l’hypothe`se d’un spectre en loi de puissance P (k) ∝ kn et
le taux de croissance line´aire, alors on obtient la relation
σ(M, z = 0) =
D(z = 0)
D(z)
σ(M, z) = σ8
(
M
M8
)−(n+3)/6)
(2.20)
qui permet de relier σ8 a` la dispersion du spectre a` n’importe quelle e´chelle de masse
et a` tous les redshifts. Avec l’indice spectral n et le parame`tre de forme Γ, cette
dispersion σ8 constitue donc le troisie`me parame`tre qui permet de caracte´riser la
partie inhomoge`ne de l’Univers.
Pour estimer ces parame`tres, diverses observations donnent une mesure du spectre
P (k) a` diffe´rentes e´chelles (Tegmark & Zaldarriaga 2002) :
– le fond diffus cosmologique (FDC par la suite) : comme nous le verrons dans la
section suivante, les fluctuations de tempe´rature de ce rayonnement cosmique
posse`dent un spectre de puissance qui peut se relier au spectre des perturba-
tions primordiales via une fonction de transfert spe´cifique. Si on suppose que
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We present a method for measuring the cosmic matter budget without assumptions about spec-
ulative Early Universe physics, and for measuring the primordial power spectrum P∗(k) non-
parametrically, either by combining CMB and LSS information or by using CMB polarization. Our
method complements currently fashionable “black box” cosmological parameter analysis, constrain-
ing cosmological models in a more physically intuitive fashion by mapping measurements of CMB,
weak lensing and cluster abundance into k-space, where they can be directly compared with each
other and with galaxy and Lyα forest clustering. Including the new CBI results, we find that CMB
measurements of P (k) overlap with those from 2dF galaxy clustering by over an order of magnitude
in scale, and even overlap with weak lensing measurements. We describe how our approach can
be used to raise the ambition level beyond cosmological parameter fitting as data improves, testing
rather than assuming the underlying physics.
I. INTRODUCTION
What next? An avalanche of measurements have
now lent support to a cosmological “concordance model”
whose free parameters have been approximately mea-
sured, tentatively answering many of the key questions
posed in past papers. Yet the data avalanche is showing
no sign of abating, with spectacular new measurements
of the cosmic microwave background (CMB), galaxy clus-
tering, Lyman α forest (LyαF) clustering and weak lens-
ing expected in coming years. It is evident that many
scientists, despite putting on a brave face, wonder why
they should care about all this new data if they already
know the basic answer. The awesome statistical power of
this new data can be used in two ways:
1. To measure the cosmological parameters of the con-
cordance model (or a replacement model if it fails)
to additional decimal places
2. To test rather than assume the underlying physics
This paper is focused on the second approach, which has
received less attention than the first in recent years. As
we all know, cosmology is littered with “precision” mea-
surements that came and went. David Schramm used to
hail Bishop Ussher’s calculation that the Universe was
created 4003 b.c.e. as a fine example — small statistical
errors but potentially large systematic errors. A strik-
ing conclusion from comparing recent parameter estima-
tion papers (say [1–4] by the authors for methodologically
uniform sample) is that the quoted error bars have not
really become smaller, merely more believable. For in-
stance, a confidence interval for the dark energy density
that would be quoted three years ago by assuming that
four disparate data sets were all correct [1] can now be
derived from CMB + LSS power spectra alone [4–7] and
independently from CMB + SN 1a as a cross-check.
FIG. 1. Measurements of the linear matter power spectrum
P (k) computed as described in the text, using the concordance
model of [5] (solid curve) to compute window functions. The loca-
tions of the CMB points depend on the matter budget and scales
with the reionization optical depth as e2τ for k ∼
> 0.002. Correcting
for bias shifts the 2dF galaxy points [8] vertically (b = 1.3 assumed
here) and should perhaps blue-tilt them slightly. The cluster point
scales vertically as (Ωm/0.3)−1.2, and its error bars reflects the
spread in the literature. The lensing points are based on [9]. The
LyαF points are from a reanalysis [10] of [11] and have an overall
calibration uncertainty around 17%.
This paper aims to extend this trend, showing how
measurements can be combined to raise the ambition
level beyond simple parameter fitting, testing rather than
assuming the underlying physics. Many of the dozen or
so currently fashionable cosmological parameters merely
1
Fig. 2.1: Spectre de puissance actuel de la matie`re (Tegmark & Zaldarriaga 2002). Diverses ob-
servations fournissent des contraintes sur ce spectre de puissance P (k) avec une bonne pre´cision ce
qui permert d’estimer les parame`tres cosmologiques sous-jacents.
la fonction de transf rt de la matie`re est connue, alors la mesure du spectre
du fond diffus peut s’exprimer comme une fonction du sp ctre de puissance
actuel de la matie`re.
– les grands e´chantillons de galaxi s : la position de ces galaxies (sur le ciel ou tri-
dimensionnelle si le redshift st connu) d nne acce`s a` une estimation de leur
fonction de c rre´lation introd ite pre´ce´demment. Celle-ci refle`te la manie`re
dont les galaxies se regroupent a` diffe´rentes e´chelles de distances et donc est
naturellement relie´e au spectre de puissance d la matie`re. Il faut cependant
prendre en compte la probabilite´ que ces objets posse`dent un c mportement
diffe´rent de la distribution de ati` e sous-jacente, ce qui s’exprime par le
parame`tre de biais b(k). Cette incertitude complique sensiblement la taˆche en
particulier aux petite e´chelles la` ou` la mesure de la fonction de corre´lation
est plus sensible a` la re´partition des galaxies au sein de halos de matie`re noire
individuels plutoˆt qu’a` la distribution de celle-ci. Aux plus grandes e´chelles,
diffe´rents mode`les pre´disent un parame`tre de biais invariant d’e´chelle ce qui
simplifie le proble`me.
– l’abondance des amas de galaxies : le mode`le de formation des structures donne
un cadre the´orique pour mode´liser la distribution des amas de galaxies. En
particulier, nous verrons qu’il est possible de de´terminer leur fonction de masse,
c’est-a`-dire leur abondance en fonction de l’e´chelle de masse. Bien e´videmment,
cette abondance va de´pendre de la quantite´ de matie`re disponible et de la
normalisation du spectre de puissance. L’analyse de grands e´chantillons d’amas
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fournit ainsi une contrainte de´ge´ne´re´e sur le couple (Ωm,0,σ8) qui se traduit
par un point de mesure sur le spectre actuel P (k).
– l’effet de lentille gravitationnelle faible produit par la distribution de matie`re
a` grande e´chelle : cette me´thode, qui sera de´taille´e dans le chapitre suivant,
utilise le cisaillement cosmique, la de´formation statistique de la forme des
galaxies. On peut montrer qu’il existe une relation entre le spectre de puissance
de la matie`re et le spectre de puissance de la convergence cosmique (densite´
projete´e), elle-meˆme relie´e au cisaillement qui est mesurable.
– la foreˆt Lyman-α dans le spectre lumineux de quasars lointains : la pre´sence
le long de la ligne de vise´e de gaz d’hydroge`ne neutre dans des re´gions sur-
denses ge´ne`re une se´rie de lignes d’absorptions dans le spectre de ces objets.
Celles-ci permettent de caracte´riser la distribution du gaz a` l’e´chelle cosmique,
distribution qui peut eˆtre mode´lise´e a` partir du spectre de puissance de la
matie`re et des phe´nome`nes physiques associe´s au gaz.
Toutes ces donne´es permettent de reconstruire le spectre P (k) sur plusieurs ordres
de grandeurs (figure 2.1) et qui peut eˆtre ajuste´ par des spectres the´oriques ge´ne´re´s
avec les e´quations pre´ce´dents afin de contraindre les parame`tres libres sous-jacents.
Comme nous disposons d’hypothe`ses sur le champ primordial des fluctuations de
densite´ de la matie`re et que nous somme capable de pre´dire l’e´volution d’une sur-
densite´ au cours du temps cosmique, on peut non seulement pre´voir les proprie´te´s
de la distribution des inhomoge´ne´ite´s de masse dans l’Univers avec son spectre de
puissance P (k) mais aussi estimer la manie`re dont les structures massives vont se
former, du moins dans le re´gime line´aire.
Pour cela, reprenons le comportement de la fonction de transfert aux 2 extre`mes
du spectre, T (k) ∼ 1 pour k + keq et T (k) ∼ ((keq/k)2 pour k ( keq. En terme
de fluctuation de masse δM/M apre`s lissage par la feneˆtre ”top-hat”, cela donne
δM/M ∼ Cste aux petites e´chelles et δM/M ∼ M−2/3 aux grandes e´chelles, en
ayant suppose´ un spectre initial avec n = 1. Autrement dit, la formation des struc-
tures dans un Univers de matie`re froide suit une progression hie´rarchique ou` les
structures de petite e´chelle e´voluent plus rapidement et atteignent le re´gime non-
line´aire avant celles de grande e´chelle. Ces dernie`res se forment donc par accre´tion
de structures de plus petite taille. Ce sce´nario hie´rarchique sera largement utilise´
par la suite comme cadre de travail afin d’e´tudier les amas de galaxies.
Une proprie´te´ de ce mode`le de formation est que la seule e´chelle qui entre en jeu
est la masse contenue dans la perturbation qui va de´terminer l’instant a` partir du-
quel l’e´volution sous l’action du potentiel gravitationnel de la matie`re noire devient
non line´aire pour former un halo virialise´. Un objet de masse M se forme donc a`
un redshift z et se compose d’objets de masse infe´rieure eux-meˆme virialise´s a` un
redshift plus grand a` partir d’objet de masse encore infe´rieure et ainsi de suite
jusqu’a` remonter aux premiers objets forme´s (dont la mase peut eˆtre estime´e, voir
par exemple Tegmark et al. (1997)).
La formation hie´rarchique des structures nous dit qu’a` un redshift donne´, les ob-
jets virialise´s ne peuvent de´passer une certaine masse limite au dela` de laquelle
la croissance line´aire domine l’e´volution de la pertrubation initiale. A partir des
relations pre´ce´dentes, on peut estimer l’e´volution avec le redshift de cette masse
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caracte´ristique (Kaiser 1986). Pour cela, conside´rons une perturbation de masse M
au redshift z. Un objet se virialise a` cette e´chelle sous la condition σ(M, z) - 1.
Cette e´chelle de masse peut se ramener a` l’e´chelle de masse infe´rieure Mi qui
correspond a` la limite supe´rieure des objets qui atteignent le re´gime non line´aire
avant, en zi > z : σ(M, z) = σ(Mi, z) × (M/Mi)−(n+3)/6 si on suppose un spectre
de puissance initial P (k) ∝ kn. Si on suppose d’autre part que l’Univers est do-
mine´ par la matie`re, alors l’extrapolation line´aire des perturbations nous donne
σ(Mi, z) = σ(Mi, zi)×(1+zi)/(1+z) avec σ(Mi, zi) - 1 par de´finition. La condition
σ(M, z) - 1 qui caracte´rise l’e´poque a` laquelle une perturbation de masse M forme
un objet virialise´ devient donc(
1 + zi
1 + z
)
×
(
M
Mi
)−(n+3)/6
= 1 (2.21)
soit M ∝ (1 + z)−6/(n+3). Vu que n > −3, cette relation montre bien que les objets
les plus massifs vont se former en dernier.
Comme toutes les grandeurs d’un objet telles sa tempe´rature ou sa luminosite´
X peuvent se relier a` sa masse, leur e´volution va e´galement de´pendre unique-
ment du redshift conside´re´ et par exemple la tempe´rature va e´voluer comme T ∝
(1 + z)(n−1)/(n+3) (Kaiser 1986). Autrement dit, les objets de toutes masses sont
sense´s avoir des grandeurs caracte´ristiques ayant e´volue´es de manie`re inde´pendante
de l’e´chelle de masse conside´re´e et doivent donc pre´senter des proprie´te´s similaires.
Cet aspect constitue e´galement un point tre`s important du mode`le hie´rarchique.
Dans le cas qui nous inte´resse, nous verrons plus loin que cette similarite´ des amas
de galaxies conduit a` l’existance de ”lois d’e´chelle” qui correspondent aux relations
entre les diffe´rentes proprie´te´s d’un amas en ayant pris compte de l’e´volution de
leur valeur caracte´ristique pre´sente´e ci-dessus. Nous verrons que ces relations sont
fondamentales pour l’e´tude des amas, tant au niveau de l’analyse de leur proprie´te´s
physiques que de leur utilisation comme contrainte cosmologique.
2.1.5 Le paradigme ΛCDM
Pour re´sumer, la construction d’un mode`le cosmologique conduit a` un ensemble
de parame`tres libres dont les valeurs doivent eˆtre ajuste´es de sorte a` reproduire les
diverses observations disponibles.
Un premier groupe de ces parame`tres cosmologiques caracte´rise le comportement
global de l’Univers et comprend la constante de Hubble H0, les diffe´rentes densite´s
actuelles, Ωmh2, Ωbh2 (baryons), Ωrh2, ΩΛ et pour finir le parame`tre w qui e´tend le
concept de constante cosmologique w = −1 a` des mode`les plus exotiques d’e´nergie
noire.
Le second ensemble de parame`tres a` conside´rer sont ceux associe´s a` la partie inho-
moge`ne de l’Univers, σ8 et n la normalisation et la pente du spectre de puissance
des fluctuations de densite´. Le parame`tre de forme Γ n’est pas un parame`tre libre
dans les mode`les standards de matie`re noire froide mais peut eˆtre traite´ comme tel
pour servir de ve´rification.
Les moyens observationnels de contraindre ces parame`tres sont multiples, les prin-
cipaux e´tant :
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• le FDC : un des succe´s majeurs de la the´orie du big bang chaud a e´te´ la
pre´diction par Alpher & Herman (1948) puis la de´couverte par Penzias & Wil-
son (1965) de ce rayonnement qui constitue la ”premie`re image” de l’Univers
age´ alors de seulement 380 000 ans. En ces temps recule´s, l’Univers est suf-
fisamment dense et chaud pour que les baryons soient totalement ionise´s et
les photons en perpe´tuelle interaction de sorte qu’ils ne peuvent ”voyager”
librement a` travers ce plasma. L’Univers qui poursuit son expansion se re-
froidi et les atomes commencent a` se former : les e´lectrons se ”recombinent”
aux noyaux ce qui entraine un gel des diffusions Thomson et un de´couplage
du me´lange photons-baryons se produit rapidement apre`s, a` un redshift de
l’ordre de 1100. Ce de´couplage s’associe a` une surface de dernie`re diffusion (en
re´alite´ il s’agit d’une coquille d’une certaine e´paisseur) : le libre parcours moyen
des photons augmente brutalement et ceux-ci peuvent se propager librement a`
travers l’espace, cre´ant ainsi l’image observe´e aujourd’hui. Du fait de l’expan-
sion de l’espace, aujourd’hui ce rayonnement se mesure a` des longueurs d’onde
microme´triques (typiquement 3 mm ou 100 GHz) et correspond avec une tre`s
grande pre´cision au spectre d’un coprs noir de tempe´rature T = 2.725± 0.002
K (Mather et al. 1999). Une analyse plus pre´cise de la distribution spatiale
de se rayonnement re´ve`le la pre´sence d’anisotropies qui peuvent eˆtre associe´es
a` diffe´rents me´canismes. Celles qui nous inte´ressent ici sont les plus faibles,
des fluctuations de tempe´rature de l’ordre de 10−5 qui ont e´te´ ge´ne´re´es par la
distribution de matie`re au moment du de´couplage : les re´gions de la surface de
dernie`re diffusion plus denses e´taient plus chaudes et pre´sentaient un potentiel
gravitationnel plus e´leve´ impliquant un effet Einstein (de´calage vers le rouge)
plus important. La forme du spectre de puissance de ces fluctuations mesure´es
sur la vouˆte ce´leste permet alors de contraindre la distribution de matie`re de
cette surface de dernie`re diffusion. Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, la
the´orie de l’e´volution line´aire des fluctuations primordiales permet d’estimer
le spectre de puissance de la matie`re au cours du temps, et donc au moment
du de´couplage. Sans rentrer dans le de´tail de la physique du FDC (voir par
exemple Hu (1995); Durrer (2001); Kosowsky (2002)), je me contenterai ici
d’e´voquer le couplage baryons-radiation. Nous avons vu que les modes sub-
Hubble sont affecte´s par des ondes acoustiques, re´sultat de la compe´tition
entre pression de radiation et compression gravitationnelle. Au moment du
de´couplage, comme les photons n’interagissent plus avec les baryons, les ondes
sonores se stoppent : les derniers modes a` entrer en re´sonnance sont ceux de
longueur d’onde e´gale a` la taille de l’horizon sonique au de´couplage. Leur am-
plitude est alors maximale et cette e´chelle caracte´ristique se traduit par la
pre´sence d’un pic dans le spectre de puissance du FDC.
La mesure de ce spectre des fluctuations de tempe´rature constitue probable-
ment l’outil cosmologique le plus important a` l’heure actuelle. Graˆce au sa-
tellite WMAP, Spergel et al. (2003) ont pose´ les bases du mode`le ΛCDM le
plus utilise´, ame´liore´ par Komatsu et al. (2009) avec les donne´es WMAP-5
et encore plus re´cemment par Larson et al. (2010) avec les donne´es WMAP-
7. Pour confronter les observations avec la the´orie, des spectres synthe´tiques
doivent eˆtre ge´ne´re´s, ce qui implique l’utilisation de la majeure partie des pa-
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rame`tres cosmologiques ainsi que la prise en compte de nombreux phe´nome`nes
physiques pre- et post-recombinaison qui en alte`rent la forme. Tout ceci rend
l’utilisation du spectre entier du FDC assez complexe, notamment du point de
vue statistique avec la pre´sence de nombreuses de´ge´ne´rescences.
Il existe ne´anmoins un moyen simple et rapide d’estimer certains parame`tres
sans passer par l’ajustement du spectre entier. Il consiste a` utiliser l’e´chelle an-
gulaire du premier pic observe´ (Page et al. (2003) par exemple). Ce pic associe´
au couplage photons-baryons se situe dans le spectre au mode qui correspond
au rapport entre la taille de l’horizon sonore au moment du de´couplage et
la distance angulaire a` la surface de dernie`re diffusion. La position de ce pic
fournit une contrainte ge´ome´trique qui de´pend de H(zFDC) et donc donne une
estimation de´ge´ne´re´e des parame`tres cosmologiques intervenant dansH (Wang
& Mukherjee 2006; Davis et al. 2007; Elgarøy & Multama¨ki 2007).
• oscillations acoustiques baryoniques : l’e´chelle de l’horizon sonore rs au moment
du de´couplage matie`re-rayonnement n’est pas seulement visible dans le spectre
de puissance du FDC. Elle se caracte´rise e´galement par un pic dans le spectre
de puissance des galaxies, signature de´tectable dans l’observation de larges
e´chantillons. L’e´chelle angulaire correspondante est donc fonction de la taille
de cet horizon et de la distance effective DV (z) qui combine dilatation radiale
et dilatation transverse (Eisenstein et al. 2005) :
DV (z) =
[
(1 + z)2D2A(z)
cz
H(z)
]1/3
(2.22)
Les dernie`res mesures re´alise´es avec les catalogues Two-Degree Field Galaxy
redshift Survey (2dFGRS) et Sloan Digital Sky SurveyData Release 7 (SDSS7)
par Percival & White (2009) donnent des rapports de distances rs/DV (z =
0.2) = 0.1905± 0.0061 et rs/DV (z = 0.35) = 0.1097± 0.0037 respectivement.
Cette contrainte sera re´fe´re´e par la suite par l’accronyme BAO (Baryon Acous-
tic Oscillations).
Comme pour le FDC, il est possible soit d’utiliser tout le spectre, soit de
se restreindre uniquement a` la position du pic et de l’utiliser comme test
ge´ome´trique. La` aussi on obtient des contraintes de´ge´ne´re´es puisque c’est un
test purement ge´ome´trique. Cependant il fait intervenir une distance effective
DV (z) diffe´rente de la distance angulaire a` la surface de dernie`re diffusion uti-
lise´e pour la contrainte du FDC. De plus, les mesures sont effectue´es a` des
redshifts diffe´rents. Ce test fait donc appel a` une autre fonction de H(z) par
rapport au FDC. Il en de´coule des de´ge´ne´rescences diffe´rentes qui peuvent eˆtre
brise´es en les combinant entre elles et ainsi sensiblement ame´liorer l’estima-
tions des parame`tres cosmologiques.
• supernovae : les distances des supernovae de type Ia lointaines ont fourni la
premie`re e´vidence de la pre´sence d’une e´nergie noire acce´le´rant l’expansion de
l’Univers (Riess et al. 1998; Perlmutter et al. 1999). La` encore, ce sont des
contraintes ge´ome´triques (distances lumineuses) et donc de´ge´ne´re´es. Cepen-
dant, graˆce a` leur grand nombre, plus de 400, et a` la gamme de redshifts
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courverte, ces chandelles standards cosmologiques fournissent des contraintes
tre`s pre´cises et re´duisent l’incertitude finale aux erreurs syste´matiques associe´es
a` la proble´matique. Pour plus de de´tails sur celle-ci, voir par exemple Frieman
et al. (2008).
• supernovae proches : leur relation magnitude-redshift permet de contraindre
fortement la constante du Hubble H0. Avec 240 supernovae proches (z < 0.1),
Riess et al. (2009) obtiennent H0 = 74.2± 3.6 km.s−1Mpc−1.
• amas de galaxies : leur abondance fait intervenir le volume co-mobile, des dis-
tances angulaires, les proprie´te´s du spectre de densite´ initial et la fonction de
croissance des fluctuations (Haiman et al. 2001), ce qui en font un test cos-
mologique puissant notamment pour contraindre l’e´quation d’e´tat de l’e´nergie
noire. Cette utilisation des amas de galaxies sera de´taille´e plus loin. Voir aussi
Vikhlinin et al. (2009b); Mantz et al. (2008) pour des contraintes obtenues en
combinant les amas avec le FDC, le BAO et les SN lointaines (figure 2.2).
• de´lai temporel : Refsdal (1964) ont montre´ qu’une mesure pre´cise du de´lai tem-
porel (voir section 3) entre des images multiples d’une meˆme source produites
par effet de lentille gravitationnelle forte permet de de´terminer des e´chelles de
distance absolue et donc fourni un autre test ge´ome´trique (par exemple Suyu
et al. (2009)). De tels syste`mes permettent e´galement de mesurer H0 avec une
pre´cision de l’ordre de 10% (Koopmans et al. 2003).
• cisaillement cosmique : les effets de lentilles gravitationnelles produits par la
distribution de matie`re a` grande e´chelle permettent de carcate´riser celle-ci qui
est lie´e directement a` l’histoire de la formation et e´volution des structures.
Une mesure de ce cisaillement cosmique apporte donc des informations sur la
distribution de la matie`re dans l’Univers, soit des contraintes de´ge´ne´re´es sur le
couple (Ωm,σ8) (voir chapitre suivant pour quelques de´tails supple´mentaires,
Bartelmann & Schneider (2001); Refregier (2003) pour des revues sur le su-
jet, Massey et al. (2007); Fu et al. (2008); Schrabback et al. (2010) pour des
exemples de contraintes obtenues).
• spectre de puissance de la matie`re : nous avons vu pre´ce´demment que diverses
observables permettent d’estimer le spectre sur plusieurs ordres de grandeur ce
qui fournit de fortes contraintes sur les parame`tres cosmologiques responsables
de sa forme et de sa normalisation (Tegmark & Zaldarriaga 2002).
L’accumulation d’observations toujours plus pre´cises tend a` favoriser une solu-
tion unique appele´e mode`le de concordance ou mode`le ΛCDM (Cold Dark Mat-
ter). L’Univers serait plat et en expansion acce´le´re´e sous l’action d’une e´nergie noire
e´quivalente a` une constante cosmologique. Les fluctuations primordiales du champ de
densite´ seraient gaussiennes, adiabatiques et invariantes d’e´chelle. L’Univers semble
eˆtre compose´ principalement d’e´nergie noire, la matie`re qui ne re´pre´senterait que
∼ 30% du budget total en e´nergie serait compose´e a` hauteur de seulement ∼5% de
matie`re baryonique. Le reste serait sous la forme d’une matie`re noire froide, non-
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Fig. 2.2: Exemple de contraintes cosmologiques combine´es, ici sur les parame`tres de l’e´nergie
noire pour un Univers plat. Les de´ge´ne´rescences associe´es a` chaque observation sont diffe´rentes
et leur combinaison re´duit sensiblement l’intervalle de confiance final. Le mode`le favorise´ par les
contraintes sur le BAO, le FDC, les amas de galaxies et les supernovae correspond a` une constante
cosmologique qui domine le contenu en e´nergie de l’Univers a` hauteur d’environ ∼ 70%. Dapre`s
Vikhlinin et al. (2009b).
relativiste, dont la nature reste a` de´terminer.
La table 2.1 regroupe les toutes dernie`res estimations des principaux parame`tres
cosmologiques obtenues par Komatsu et al. (2010) en combinant diffe´rents jeux
de donne´es et pour une parame´trisation de l’e´quation de l’e´nergie noire w(a) =
w0 + wa(1− a) (Chevallier & Polarski 2001; Linder 2003).
2.2 De la de´couverte du premier amas aux grands
releve´s actuels
La premie`re re´fe´rence e´crite qui rapporte l’observation d’un amas de galaxies est
a` mettre au cre´dit de l’astronome franc¸ais Charles Messier (Messier 1784) en 1784.
Dans son Catalogue des ne´buleuses et des amas d’e´toiles que l’on de´couvre parmi les
e´toiles fixes, sur l’horizon de Paris il y liste quelques 103 ne´buleuses dont 30 sont
actuellement identifie´es comme des galaxies1. La forte concentration de ne´buleuses
qu’il observa alors dans la constellation de la Vierge constitue la premie`re observa-
tion d’un amas de galaxies, l’amas de la Vierge. L’anne´e suivante, Wilhelm Hershel
1seulement 13 de ces 30 galaxies font en re´alite´ partie de l’amas de la Vierge (Binggeli et al.
1985)
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Tab. 2.1: Re´sume´ des parame`tres cosmologiques principaux du mode`le ΛCDM. WMAP : ajuste-
ment du FDC obtenu par la compilation des 7 anne´es de mesure de WMAP (Larson et al. 2010).
BAO : mesures de distances obtenues par (Percival & White 2009). SN : ajustement de la relation
distance-luminosite´ de l’e´chantillon Constitution de supernovae de type Ia (Hicken et al. 2009).
H0 : mesure de la constante de Hubble par (Riess et al. 2009). LRG : spectre de puissance des
Luminous Red Galaxies (Reid et al. 2010). D∆t : mesure de la distance time-delay de la lentille
B1608+656 a` z=0.63 (Suyu et al. 2009).
Parame`tre Moyenne ± 1σ Contraintes
H0 (km/s/Mpc) 70.4
+1.3
−1.4 WMAP+BAO+H0
100Ωbh2 2.260± 0.053 WMAP+BAO+H0
Ωch2 0.1123± 0.0035 WMAP+BAO+H0
Ωmh2 0.1349± 0.0036 WMAP+BAO+H0
ΩΛ 0.728
+0.015
−0.106 WMAP+BAO+H0
w (Cste, Ωk = 0) −1.08± 0.13 WMAP+BAO+H0+D∆t
−0.980± 0.053 WMAP+BAO+SN
Ωk −0.0111+0.0060−0.0063 WMAP+BAO+H0+D∆t
−0.0057+0.0067−0.0068 WMAP+BAO+SN
w0 (Ωk = 0) −0.93± 0.13 WMAP+BAO+H0+SN
−0.93± 0.12 WMAP+BAO+SN+D∆t
wa (Ωk = 0) −0.41+0.72−0.71 WMAP+BAO+H0+SN
−0.38+0.66−0.65 WMAP+BAO+SN+D∆t
σ8 0.809± 0.024 WMAP+BAO+H0
ns 0.963± 0.012 WMAP+BAO+H0
zequivalence 3209
+85
−89 WMAP+BAO+H0
3240± 90 WMAP+LRG+H0
zreionisation 10.4± 1.2 WMAP+BAO+H0
t0 (199 ans) 13.75± 0.11 WMAP+BAO+H0
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rapporte un nombre remarquable de ne´buleuses dans la constellation de Coma Be-
renices (Hershel 1785), connu aujourd’hui sous le nom de l’amas de Coma.
Dans les anne´es qui suivirent, a` mesure que les techniques d’observation s’ame´liorent,
les de´couvertes optiques d’amas s’accumulent (voir par exemple Biviano (2000) pour
un historique de´taille´ de ces de´couvertes), notamment graˆce aux travaux de George
Abell et de ses collaborateurs et la cre´ation de leurs catalogues qui regroupent la
majeure partie des amas proches connus aujourd’hui (Abell 1958; Abell et al. 1989).
G. Abell jeta les bases des techniques modernes de de´tection des amas a` partir
d’observations optiques. Sur les plaques photographiques du Palomar Sky Survey, il
se´lectionna les candidats au titre d’amas de galaxies de la manie`re suivante. Tout
d’abord, il estime la distance d’une concentration de galaxies a` partir de la ma-
gnitude apparente de son dixie`me membre le plus lumineux. Ensuite il compte le
nombre de galaxies situe´es dans un rayon projete´ fixe et de luminosite´ plus brillante
qu’une certaine magnitude limite. Apre`s avoir corrige´ le nombre de galaxies ainsi
se´lectionne´es du niveau de fond, il se´lectionne pour son catalogue les amas ayant
un exce`s net d’au moins 50 galaxies plus brillantes que la magnitude limite. Zwicky
et collaborateurs (Zwicky 1966) ont e´tendu cette technique aux amas plus pauvres
en utilisant des crite`res de se´lection moins stricts et e´tablirent un autre catalogue
d’amas proches, le Catalogue of Galaxies and Clusters of Galaxies (CGCG).
Les techniques actuelles de de´tection optique des amas de galaxies e´tendent et af-
finent la me´thode d’Abell (par exemple Lumsden et al. (1992); Postman et al. (1996);
Dalton et al. (1997)), avec souvent un gain d’information graˆce aux couleurs des ga-
laxies comme par exemple Gladders & Yee (2000); Bahcall et al. (2003); Nichol
(2004). En effet, comme nous le verrons plus loin, une grande partie des galaxies
membres d’un amas se situent dans une zone bien de´finie sur un diagramme couleur-
magnitude, la se´quence des elliptiques. Cette caracte´ristique des amas de galaxies
fournit un moyen rapide et efficace pour construire de large e´chantillons sur de
grandes surfaces du ciel comme par exemple les quelques 1000 amas du catalogue
Red sequence Cluster Survey (Gladders & Yee 2005).
Les e´toiles contenues dans les galaxies au sein des amas ne repre´sente qu’une
petite partie de la composante baryonique de ces derniers. La majeure partie des
baryons se trouvent dans un gaz intra-amas sous la forme d’un plasma chauffe´ a` tre`s
haute tempe´rature. Limber (1959) sugge´ra le premier que le me´canisme de forma-
tion des galaxies ne peut eˆtre efficace a` 100%, laissant une fraction du gaz originel
sous cette forme au sein des amas. De plus il avance l’hypothe`se de collisions entre
galaxies conduisant a` la perte d’une partie de leur gaz. Il en conclu la pre´sence d’un
gaz diffus dans lequel baignent les galaxies d’un amas. L’ide´e que ce gaz e´mette un
rayonnement de´tectable en de´coule naturellement. De`s lors, l’e´mission X diffuse des
amas de galaxies peut servir a` leur de´tection.
La premie`re de´tection d’une source X associe´e a` un amas est a` mettre au cre´dit
de Byram et al. (1966) avec M 87, la galaxie ge´ante au centre de l’amas de la
Vierge. La meˆme anne´e, Boldt et al. (1966) de´clare avoir de´tecte´ en X l’amas
de Coma, mais il s’ave`rera de`s l’anne´e suivante avec Friedman & Byram (1967)
que cette de´tection e´tait fausse. Cependant, les travaux de Boldt et al. (1966) ins-
pire`rent Felten et al. (1966) pour les conduirent a` une estimation the´orique correcte,
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a` savoir qu’un gaz diffus et thermalise´ au sein de l’amas de Coma devrait avoir
une tempe´rature T - 7 × 107 K et donc e´mettre dans la gamme X du spectre
e´lectromagne´tique par rayonnement de bremsstrahlung thermique.
Il faut attendre 1971 pour la premie`re de´tection de l’e´mission X diffuse de l’amas de
Coma par Meekins et al. (1971) graˆce aux observations d’une fuse´e Aerobee 150 et
par Gursky et al. (1971) avec le satellite Uhuru. Solinger & Tucker (1972) mettent en
lumie`re une corre´lation entre la luminosite´ X d’un amas et la dispersion de vitesse
de ses galaxies, corre´lation attendue si le gaz est thermalise´ et en e´quilibre avec le
potentiel gravitationnel de l’amas. Ils confortent ainsi l’origine et la nature diffuse de
l’e´mission X des amas. Cette interpre´tation continua d’eˆtre supporte´e par le manque
d’observation d’une composante dure de l’e´mission X (>20 keV) pour les amas de
Coma et Perse´e (Scheepmaker et al. 1976). La nature thermique de cette e´mission
fut de´finitivement confirme´e par Mitchell et al. (1976) et Mitchell & Culhane (1977)
avec la de´tection de la raie du fer, 6.4 keV a` z = 0, dans les amas de Perse´e et du
Centaure.
Comme le rayonnement bremsstrahlung est fonction du carre´ de la densite´ du gaz,
la brillance du surface X des amas de galaxies est tre`s pique´e dans les re´gions ou` la
densite´ du gaz est la plus importante. L’e´mission X d’un amas est tre`s contraste´e
par rapport aux re´gions moins denses et donc se re´ve`le eˆtre un outil performant pour
la de´tection et la cre´ation de larges e´chantillons.
Les pioniers dans ce domaine furent Gioia et al. (1990b) avec le Einstein Observa-
tory Medium Sensitivity Survey (EMSS) couvrant 700 deg2 et la construction d’un
e´chantillon limite´ en flux de 93 amas jusqu’a` un redshift de 0.58 (Gioia et al. 1990a;
Henry et al. 1992). Le lancement en 1990 du satellite ROSAT a permi une avance´e
significative dans la construction de releve´s X d’amas. Le ROSAT All-Sky Survey
(RASS, Truemper (1993)) fut ainsi la premie`re mission d’imagerie X du ciel en-
tier, trac¸ant le chemin pour de larges releve´s d’amas X proches sur des surfaces
contigu¨es. Par exemple, pour l’he´misphe`re nord, les plus larges compilations d’amas
sont le Bright Cluster Sample (BCS, Ebeling et al. (1998)) et son extension (Ebe-
ling et al. 2000) ainsi que le Northern ROSAT All Sky Survey (NORAS, Bo¨hringer
et al. (2000)). Pour l’he´misphe`re sud, le catalogue ROSAT-ESO Flux LimitEd X-ray
(REFLEX, Bo¨hringer et al. (2001, 2004)) posse`de 452 amas indentifie´s, et consti-
tue ainsi la compilation la plus grande et homoge`ne a` ce jour. Au total, les releve´s
couvrent plus de 104 deg2 pour plus de 1000 amas jusqu’a` z ∼ 0.5. La majeure partie
de ces amas sont de nouvelles de´couvertes alors qu’environ un tiers ont e´te´ identifie´s
comme faisant partie des catalogues d’Abell ou Zwicky. Le caracte`re homoge`ne de
leur se´lection et leur haut degre´ de comple´tude d’identifications spectroscopiques
font de ces e´chantillons la base d’un grand nombres d’e´tudes cosmologiques utilisant
les amas de galaxies.
Lance´ plus re´cemment, le satellite XMM-Newton a e´galement conduit a` la cre´ation
de diffe´rents catalogues d’amas. L’avantage principal de ce satellite compare´ a` RO-
SAT est sa limite de de´tection bien plus faible. Celle-ci permet d’e´tudier des amas
bien moins massifs et plus lointains. Parmi les diffe´rents e´chantillons d’amas base´s
sur des donne´es XMM-Newton, citons le Representative XMM-Newton Cluster
Structure Survey (REXCESS, Pratt et al. (2009)) qui contient 35 amas proches
se´lectionne´s uniquement par leur luminosite´ X.
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Peu apre`s la fameuse de´couverte du FDC, Weymann (1965, 1966) de´termina
la manie`re dont une diffusion Compton inverse peut en de´former le spectre. Lors
de leur passage au travers d’un gaz chaud, les photons micro-ondes du FDC sont
le´ge`rement de´cale´s vers des e´nergies plus importantes. Sunyaev & Zeldovich (1970,
1972) montrent que le gaz contenu dans les amas peut exercer une telle distorsion
du spectre d’e´mission du corps noir caracte´risant le FDC, me´canisme appele´ effet
Sunyaev-Zeldovich (S-Z).
L’existence de cette signature S−Z des amas de galaxies dans le FDC constitue un
nouveau moyen de de´tection de ces objets. Les premie`res de´tections sont re´alise´es
au de´but des anne´es 90 (Birkinshaw et al. 1991). Dans les anne´es qui suivent, le
signal S − Z d’un plus grand nombre d’amas a pu eˆtre mesure´ avec un haut ni-
veau de confiance (Birkinshaw 1999; Carlstrom et al. 2000). Encore plus re´cemment,
les premie`res images a` haute re´solution pour des amas pre´cis ont e´te´ obtenues par
exemple par Nord et al. (2009); Mason et al. (2010). Les premiers e´chantillons d’amas
avec mesure du profil du milieu intergalactique ont e´te´ construits par Mroczkowski
et al. (2009); Plagge et al. (2010). La premie`re de´couverte d’un amas par son signal
S − Z est rapporte´e par Staniszewski et al. (2009), prouvant ainsi la capacite´ de
cette technique a` de´tecter de nouveaux amas.
Le premier e´chantillon d’amas se´lectionne´s en S −Z a e´te´ pre´sente´ par Vanderlinde
et al. (2010) : il contient 21 amas de redshift me´dian z = 0.74, et est complet a`
100% pour une limite infe´rieure en masse de M500 - 3 × 1014h−1M" a` z > 0.6.
Ce catalogue ainsi que la premie`re de´couverte de Staniszewski et al. (2009) ont e´te´
re´alise´s graˆce aux donne´es du South Pole Telescope (SPT), un te´lescope a` ondes
milime´triques de 10 me`tres de diame`tre, localise´ au poˆle sud. Il est constitue´ de 960
bolome`tres sensibles a` 3 bandes de fre´quences (95, 150 et 220 GHz). L’e´chantillon
de Vanderlinde et al. (2010) se base sur les 2 re´gions d’environ 100 deg2 observe´es
par le SPT en 2008. Ce n’est cependant qu’une partie d’un projet en cours dont
la finalite´ est d’observer une zone d’environ 2000 deg2 afin d’y de´tecter un grand
nombre de nouveaux amas de galaxies.
Parmi les projets en cours concernant la de´tection S−Z d’amas, citons e´galement la
mission spatiale Planck lance´e avec succe`s en 2009. Sa couverture spectrale est bien
plus e´tendue que celle du SPT avec 3 bandes supple´mentaires a` haute fre´quences
(353, 545 et 857 GHz) et 3 a` basses fre´quences, 30, 40 et 70 GHz (Tauber et al.
(2010) pour plus de´tails sur les caracte´ristiques techniques de la mission). Son releve´
effectue´ sur toute la surface du ciel va permettre de re´aliser une avance´e majeure sur
la pre´cision des contraintes cosmologiques de´duites des amas qui seront observe´s (voir
par exemple Waizmann & Bartelmann (2009) pour des simulations de catalogues
re´alise´s par Planck et l’impact sur l’estimation des parame`tres cosmologiques). Une
premie`re se´rie de re´sultats (de´tection de nouveaux amas et analyse des lois d’e´chelle
associe´es) est de´ja` disponible : Planck Collaboration et al. (2011b,f,a,d,c,e).
Le principal avantage de la de´tection S − Z re´side dans le fait que l’intensite´ du si-
gnal mesure´ est inde´pendante du redshift de l’amas. Contrairement aux de´tections
optiques ou aux de´tections X, cette me´thode a donc le potentiel de de´couvrir de
nombreux amas a` hauts redshifts. En effet, nous avons vu pre´ce´demment que la
brillance de surface d’un objet varie comme (1 + z)−4 et de´croˆıt donc tre`s rapide-
26 CHAPITRE 2. LES AMAS DE GALAXIES
ment. Aussi, seuls les amas lointains tre`s massifs peuvent eˆtre de´tecte´s par ces 2
me´thodes. C’est d’autant plus vrai pour les de´tections X puisque la luminosite´ X
d’un amas de masse caracte´ristique M∗ varie comme L∗ ∝ (1 + z)−1/2.
Bien que tre`s re´cente, la de´tection S − Z des amas de galaxies se re´ve`le donc eˆtre
une me´thode tre`s prometteuse.
Ces 3 techniques de de´tections d’amas de galaxies sont celles qui permettent la
cre´ation des e´chantillons actuels les plus fournis et dont la fonction de se´lection est la
mieux connue. Cependant il existe d’autres moyens de de´tecter un amas de galaxies :
• graˆce aux sur-densite´s de galaxies autours de galaxies radio, de quasars ou
de noyaux actifs de galaxies (NAG par la suite) a` haut redshift. Les re-
cherches d’amas sont effectue´es soit en infra-rouge proche, soit graˆce a` des
filtres a` bande e´troite, soit en moyennant des suivis X. L’inconve´niant de
cette me´thode et donc son incapacite´ a` couvrir de larges zones pour de´tecter
un maximum d’amas et donc peu adapte´e au proble`me de l’abondance des
amas et son utilisation cosmologique. Cependant, cette technique a` permi de
de´couvrir de possibles objets virialise´s a` z > 1.5 (par exemple Pascarelle et al.
(1996); Dickinson (1997); Crawford & Fabian (1996); Hall et al. (1999); Vene-
mans et al. (2002); Boris et al. (2007)).
• par effet de lentille gravitationnelle. Dans le meˆme papier de 1937, Zwicky
re´alisa la possibilite´ de mettre a` profit la de´flection de la lumie`re des ga-
laxies d’arrie`re-plan par le potentiel gravitationnel de l’amas pour en estimer
la masse. Bien que peu utilise´e car gourmande en terme de qualite´ des donne´es,
cette me´thode a le potentiel de ge´ne´rer de larges e´chantillons d’amas. Elle est
en effet applicable a` de grandes surfaces du ciel, comme par exemple Gavazzi
& Soucail (2007); Berge´ et al. (2008) sur les 4 deg2 des champs Deep du re-
leve´ Canada-France-Hawa¨ı Telescope Legacy Survey (CFHTLS par la suite)
ou Wittman et al. (2006) sur les 20 deg2 du Deep Lens Survey. L’avantage
de cette me´thode compare´e aux autres est qu’elle n’est sensible qu’a` la masse
totale projete´e et non pas a` la composante baryonique uniquement comme
dans le cas des de´tections optiques, X et S − Z d’amas. Ainsi, cette tech-
nique peut en the´orie permettre de de´couvrir des halos de matie`re noire qui
ne sont pas encore virialise´s et pour lesquels le gaz intra-amas n’est pas en-
core suffisamment chauffe´ pour eˆtre de´tectable en X ou en S − Z. Weinberg
& Kamionkowski (2002) proposent qu’environ 20% des amas se´lectionne´s en
lensing seraient dans ce cas et donc non visible par les satellites X actuels.
De telles ”lentilles noires” semblent avoir e´te´ de´couvertes (par exemple Erben
et al. (2000); Koopmans et al. (2000); Umetsu & Futamase (2000); Miralles
et al. (2002)) prouvant ainsi la force de cette me´thode de de´tection.
• graˆce aux galaxies ayant des lobes radios courbe´s. De tels objets sont souvent
associe´s a` un milieu intra-amas dense et donc sont the´oriquement un bon tra-
ceur des environnement d’amas riches (par exemple Blanton et al. (2001)).
• graˆce aux sur-densite´s d’objets dans de grands releve´s de redshifts pho-
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tome´triques (par exemple Adami et al. (2010) avec le releve´ CFHTLS). Cette
me´thode rejoint les me´thodes classiques de de´tections optiques d’amas mais a
le potentiel d’e´tendre la de´couverte d’amas moins massifs, moins riches et a`
plus haut redshifts, amas pour lesquels la sequence des elliptiques est diffici-
lement de´tectable.
2.3 Composante matie`re noire
2.3.1 Un mode`le simple de formation d’un halo
Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, apre`s le Big Bang, l’Univers n’est pas
homoge`ne, les fluctuations quantiques primordiales ayant e´te´ transforme´es en fluc-
tuations de densite´ via le me´canisme d’inflation. L’e´volution de ces perturbations
jusqu’a` la formation d’objets virialise´s est loin d’eˆtre triviale si l’on prend en compte
tous les effets qui entrent en jeu.
Il existe ne´anmoins un mode`le simplifie´ de formation et d’e´volution d’un halo de
matie`re noire, celui d’une perturbation de densite´ δ = (ρ − ρ)/ρ + 1 constante
s’effondrant gravitationnellement de fac¸on sphe´rique (mode`le ”top-hat”, (Gunn &
Gott 1972)). Ce mode`le est la suite logique de l’e´volution des perturbations de´crite
pre´ce´demment puisqu’elle se base sur les proprie´te´s de l’e´volution du spectre pri-
mordial invariant d’e´chelle caracte´rise´ par sa variance en masse lisse´e sur une e´chelle
donne´e par une feneˆtre ”top-hat”.
La situation de de´part est donc la suivante : dans un Univers homoge`ne, isotrope,
de courbure nulle, en expansion et domine´ par la matie`re, on conside`re une sphe`re
de densite´ homoge`ne supe´rieure a` la densite´ moyenne de l’Univers. Le the´ore`me de
Gauss nous permet de ne pas nous soucier a` ce niveau du profil interne de den-
site´, la dynamique d’une sphe`re e´tant seulement fonction de sa densite´ moyenne.
La cosmologie environnante est donc celle d’un Univers EdS. Une proprie´te´ utile ici
des e´quations de Friedmann re´side dans le fait qu’elles sont e´galement valides pour
de´crire l’e´volution gravitationnelle d’une masse Newtonienne sphe´rique (voir Pea-
cock (1999)). Du fait de la sur-densite´, l’e´quation approprie´e est donc celle de´crivant
l’expansion d’un Univers isotrope, homoge`ne et ferme´ (Ωm = 1 + δ) :
R˙2 =
8piG
3
ρR2 − kc2 (2.23)
ou` R, le rayon de la sphe`re sur-dense e´volue de la meˆme manie`re que le facteur
d’e´chelle a(t) d’un Univers ferme´.
En introduisant l’e´quivalent du temps conforme dη = cdt/R(t) et en supposant que
ρ(t) = ρ0R30/R
3, on a alors :[
d
dη
(
R
R∗
)]2
= 2
(
R
R∗
)
−
(
R
R∗
)2
(2.24)
ou`, pour une re´gion sur-dense, k=+1 et la constante d’e´chelleR∗ = 4piGρ0R30/(3c
2) =
GM/c2.
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La dynamique de notre sphe`re est alors totalement caracte´rise´e par le syste`me
d’e´quations suivant :
R(η) = R∗(1− cos η) (2.25)
t(η) =
R∗
c
(η − sin η) (2.26)
pour lequel 3 e´tapes peuvent se distinguer : une e´volution pre´coce, un de´couplage
de l’expansion de l’espace-temps et enfin un effondrement gravitationnel conduisant
a` la formation d’un halo virialise´.
Evolution pour η + 1
Un de´veloppement en se´rie de Taylor des e´quations pre´ce´dentes autour de η = 0
permet d’exprimer le rayon de la sphe`re en fonction du temps selon :
R(t) - R∗
2
(
6ct
R∗
)2/3 [
1− 1
20
(
6ct
R∗
)2/3]
(2.27)
Le terme d’ordre infe´rieur donne l’e´volution de la densite´ :
ρ(t→ 0) = 3M
4piR3(t→ 0) =
1
6piGt2
= ρ0(t) (2.28)
Il traduit simplement l’expansion de l’espace-temps et la densite´ de la sphe`re se
comporte comme la densite´ moyenne ρ0 d’un Univers EdS.
L’expression pre´ce´dente permet e´galement d’estimer la valeur du contraste de densite´
dans le re´gime line´aire, c’est-a`-dire δlin + 1, en utilisant le fait que dans et hors de
la sphe`re, la densite´ de masse-e´nergie varie en R−3 :
δlin =
3
20
(
6ct
R∗
)2/3
(2.29)
Cette expression sera utile pour comparer l’e´volution du contraste de densite´ issue
de l’analyse non-line´aire avec celle extrapolant le re´gime line´aire. D’autre part, pour
un Univers EdS le facteur d’e´chelle varie comme a(t) ∝ t2/3 et donc on retrouve bien
le re´sultat de la the´orie line´aire de la croissance des perturbations, a` savoir δ ∝ a.
De´couplage de l’expansion
Plus on avance dans le temps, plus l’e´volution de la sphe`re va se de´coupler de celle du
fond cosmologique sous l’effet de sa propre gravitation. Un examen de l’e´quation 2.25
renseigne imme´diatement sur l’existence d’un rayon maximal atteint par la sphe`re,
Rmax = 2R∗ pour η = pi, soit au temps tmax = piR∗/c. La sphe`re se de´tache alors de
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l’expansion de l’espace-temps et peut commencer a` s’effondrer sur elle-meˆme. A ce
stade de son e´volution, on peut calculer l’augmentation de la densite´ par rapport au
fond cosmologique :
1 + δnon lin =
ρmax
ρ0(tmax)
=
(R∗/2)3(6ctmax/R∗)2
R3max
=
9pi2
16
- 5.55 (2.30)
Au moment ou` la sphe`re stoppe son expansion, celle-ci a donc de´ja` une densite´ 5.55
fois plus grande que celle d’arrie`re-plan. Notons e´galement que cette relation ne
de´pend pas du temps : une surdensite´ sphe´rique aura toujours une densite´ 5.55 fois
plus grande que la densite´ d’arrie`re-plan au moment de son de´couplage de l’expan-
sion.
On peut comparer ce facteur avec celui issu de l’approximation line´aire en extra-
polant l’expression 2.29 au temps tmax = piR∗/c, δlin - 1.08, soit un contraste bien
moins important.
Malgre´ sont apparente simplicite´, ce mode`le d’effondrement sphe´rique se re´ve`le donc
tre`s utile puisqu’il permet de de´crire comple`tement l’e´volution non-line´aire de per-
turbations individuelles de densite´ et de comparer avec les re´sultats issus de la the´orie
line´aire.
Effondrement et virialisation
Une fois de´couple´e de l’arrie`re-plan, la sphe`re qui a atteint son rayon maximal
commence son effondrement gravitationnel. L’e´volution est alors le miroir de sa
phase d’expansion jusqu’a` la formation d’un trou noir en η = 2pi, soit au temps
tcoll = 2piR∗/c.
On a alors δnon lin = ∞ et δlin = (3/20)(12pi)2/3 - 1.68. Un contraste de densite´
line´aire de ∼ 1.7 correspond donc a` l’e´poque a` laquelle une perturbation a` syme´trie
sphe´rique est comple`tement effondre´e sur elle-meˆme. Cette valeur aura son impor-
tance par la suite, lors du calcul de la fonction de masse des amas. On peut e´galement
remarquer que tcoll = 2piR∗/c peut s’exprimer en fonction de la surdensite´ initiale
Ω0 = 1 + δ0 :
tcoll =
2pi
c
4piG
3c2
ρ0R
3
0
=
pi
H0
Ω0
(Ω0 − 1)3/2 (2.31)
Les re´gions les plus denses e´volueront donc plus rapidement pour atteindre la forme
virialise´e, conformement au sce´nario de formation hie´rarchique des structures.
Ce mode`le atteint ici ses limites puisque que la the´orie non-line´aire pre´voit un
contraste de densite´ infini et la formation d’un trou noir. Pour aller plus loin, il
faut conside´rer le fait que dans la re´alite´, les processus d’accre´tion ne sont pas
syme´triques, de meˆme que la perturbation de densite´ initiale. Ainsi des condensa-
tions sur des e´chelles plus petites sont ge´ne´re´es. Les forces gravitationnelles entre
celles-ci produisent un potentiel gravitationnel de´pendant du temps qui va convertir
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une part de l’e´nergie d’effondrement en mouvement ale´atoire des particules dont la
vitesse suit une distribution Maxwellienne de tempe´rature proportionelle a` la masse
de la particule. Ce processus, qualifie´ de ”relaxation violente” (Lynden-Bell 1967),
pre´vient de l’effondrement de la perturbation en un trou noir et conduit a` la place
a` un e´tat thermalise´, spatialement limite´ et en e´quilibre : un halo de matie`re noire.
Pour se reconnecter au mode`le d’effondrement sphe´rique, on peut remarquer qu’au
moment ou` la perturbation commence a` s’effondrer, celle-ci a` une e´nergie cine´tique
nulle. De plus, l’hypothe`se de matie`re noire froide implique que son e´nergie ther-
mique K est nulle e´galement : toute son e´nergie est sous forme d’e´nergie potentielle
gravitationnelle URmax . En appliquant la conservation de l’e´nergie et le the´ore`me du
viriel, on a alors URmax = Uvir +Kvir =
1
2Uvir.
Si on fait l’hypothe`se que la virialisation s’effectue de manie`re imme´diate au temps
tcoll, on peut alors de´terminer l’e´nergie potentielle gravitationnelle au moment de la
virialisation et la relier a` celle au moment de l’effondrement pour finalement trouver
la taille du halo final, Rvir = Rmax/2 = R∗.
On obtient alors l’e´volution non-line´aire du contraste de densite´ au temps tcoll :
1 + δvir =
ρvir
ρ0(tcoll)
=
(R∗/2)3(6ctcoll/R∗)2
R3vir
=
(6pi)2
2
- 178 (2.32)
Pour re´sumer, ce mode`le simpliste pre´dit que l’effondrement sphe´rique d’une
perturbation homoge`ne de densite´ dans un Univers EdS se termine par la formation
d’un halo de matie`re noire virialise´ caracte´rise´ par une densite´ moyenne environ 180
fois plus grande que la densite´ moyenne de l’Univers au moment de la virialisation
(densite´ moyenne ou densite´ critique car un Univers EdS est plat).
2.3.2 De´finition de la masse d’un amas de galaxies
Comme un amas de galaxies est un objet sans frontie`re a` proprement parler, il
est relativement difficile d’en de´duire une masse totale. Cependant, graˆce au mode`le
d’effondrement sphe´rique, nous avons vu qu’un amas virialise´ a se caracte´rise par son
contraste de densite´ δvir. On peut donc de´finir de manie`re pragmatique le rayon de
l’amas, et donc sa masse, comme e´tant le rayon viriel a` l’inte´rieur duquel la densite´
moyenne vaut δvirρc(z) (Eke et al. 1996).
Dans le cadre d’un Univers EdS, plat et sans constante cosmologique, nous avons
vu que δvir ∼ 180. Il est possible d’e´tendre le mode`le d’effondrement a` diffe´rentes
cosmologies. Par exemple, Lacey & Cole (1993) ont analyse´ le cas ΩΛ = 0 avec
courbure et Eke et al. (1996) le cas d’un Univers plat avec constante cosmologique.
Les expressions du contraste de densite´ non-line´aire au moment de la virialisation
dans ces 2 situations ne sont pas analytiques. Cependant, une bonne approximation
avec une pre´cision de 1% consiste a` prendre (Bryan & Norman 1998) :
δvir = 18pi
2 + 82x− 39x2 pour ΩR = 0 (2.33)
δvir = 18pi
2 + 60x− 32x2 pour ΩΛ = 0 (2.34)
ou` x = Ω(z)− 1. Un rapide calcul montre que par exemple dans un Univers ΛCDM
et pour des redshifts z ∼ 0.5, δvir - 140.
2.4. PROFILS DE MASSE 31
Une autre approche pour de´finir la taille et la masse d’un amas consiste a` se placer
au rayon r180m, de´fini comme la limite dans laquelle la densite´ moyenne de l’amas
est e´gale a` 180 fois la densite´ moyenne d’arrie`re-plan ΩM(z)ρc(z). Cette me´thode
requie`rt ne´anmoins de connaˆıte ΩM(z) et donc la valeur des parame`tres cosmolo-
giques.
Dans la majeure partie des e´tudes d’amas de galaxies, les auteurs utilisent une
approche plus simple en se plac¸ant a` un contraste de densite´ fixe quelque soit le
redshift de l’amas et calculent la masse de celui-ci dans le rayon R∆ tel que M∆ =
4
3piR
3
∆∆ρc(z). Les e´chelles les plus prise´es sont ∆ = 200 et ∆ = 500, soit des valeurs
bien plus petites que le contraste de densite´ viriel (δvir - 100 en z=0 pour un Univers
ΛCDM). L’inte´reˆt principal est qu’il est plus facile d’e´tudier les proprie´tes des amas
dans des re´gions de densite´ plus contraste´e par rapport a` la densite´ d’arrie`re-plan.
On peut ne´anmoins remarquer qu’avec cette approche, la masse inte´gre´e dans le
rayon R∆ correspondra a` diffe´rentes fractions de la masse virielle de l’amas selon le
redshift de celui-ci puisque δvir n’est pas constant dans le mode`le d’Univers ΛCDM.
Cela peut donc se re´ve´ler proble´matique lors de l’e´tude de la fonction de masse des
amas qui fait intervenir a priori la masse ”totale”.
Dans la suite du manuscrit, le rayon R200 sera assimile´ au rayon viriel, sauf si la
diffe´rence est explicitement notifie´e. Il en sera donc de meˆme pour la masse virielle
qui sera associe´e a` M200.
2.4 Profils de masse
2.4.1 Sphe`re isotherme
Jusqu’a` pre´sent, nous avons suppose´ que les perturbations qui s’effondrent pour
cre´er des halos e´taient de densite´ constante, meˆme une fois virialise´es (mode`le ”top-
hat”). On s’attend ne´anmoins a` ce que ces halos aient des profils de densite´ non
constants. En effet, l’observation de galaxies au sein d’amas re´ve`le que celles-ci
ont une dispersion de vitesse relativement constante avec la distance au centre de
l’amas, impliquant un profil de densite´ massique ρ ∝ r−2. Le mode`le analytique le
plus simple reproduisant ce comportement est la sphe`re isotherme singulie`re (SIS
par la suite), pour laquelle la dispersion de vitesses σv est constante et isotrope en
tout point. Sa densite´ s’exprime (Binney & Tremaine 1987) :
ρ(r) =
σ2v
2piGr2
(2.35)
Bien qu’incomplet car divergeant line´airement avec le rayon, M ∝ r, ce mode`le est
utile pour estimer analytiquement les diffe´rentes proprie´te´s d’un amas, de la meˆme
manie`re que pour le cas de la sphe`re uniforme du mode`le ”top-hat”.
Il est possible d’e´tendre le mode`le SIS a` des sphe`res tronque´es pour avoir une masse
totale finie et avec rayon de coeur afin d’e´viter la divergence centrale. Cette classe de
mode`les a e´te´ e´tudie´e en de´tails par Shapiro et al. (1999). Ils montrent notamment
qu’il existe une solution unique de ces mode`les de masse qui re´alise l’effondrement
sphe´rique d’e´nergie minimale.
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2.4.2 NFW
Bien que les profils de type sphe`re isotherme avec leur densite´ ρ ∝ r−2 repro-
duisent la distribution observe´e de la dispersion de vitesse des galaxies dans les amas,
ils ne permettent pas de retrouver la distribution en luminosite´ de celles-ci. Si l’on
suppose en effet que la lumie`re trace la masse, alors on s’attend a` ce que les halos
aient un profil de densite´ moins pique´ au centre, typiquement ρ ∝ r−1 et plus pentu
loin du centre, ρ ∝ rα<−2. A l’e´chelle des galaxies, des simulations nume´riques a`
N corps a` haute re´solution (Dubinski & Carlberg 1991) montrent que le profil de
densite´ correspond au profil de Hernquist (Hernquist 1990) avec une pente α = −4
pour la partie a` large distance du centre.
Une autre se´rie de simulations nume´riques a` haute re´solution (Navarro et al. 1995,
1996, 1997) a re´ve´le´ l’e´mergence d’un profil de densite´ unique, capable d’ajuster avec
pre´cision les profils simule´s sur 2 ordres de grandeurs en rayon et ce pour une masse
du halo couvrant 4 ordres de grandeurs, allant des galaxies naines aux amas riches.
Ce profil, appele´ NFW du nom de ses de´couvreurs, se caracte´rise par une densite´ :
ρ(r) =
ρcδc
(r/rs)(1 + r/rs)2
(2.36)
ou` ρc = 3H2/8piG est la densite´ critique de l’Univers. rs est un rayon d’e´chelle pour
lequel la pente logarithmique du profi de densite´ vaut ∂ ln ρ/∂ ln r = −2, et te´moigne
du passage de la partie douce du profil a` sa partie plus pentue. δc est une densite´
caracte´ristique sans dimension qui sert a` normaliser le profil.
Le rayon d’e´chelle est relie´ au rayon viriel par la concentration du halo, c = R200/rs,
elle-meˆme relie´e a` la densite´ δc par (expression obtenue simplement par la condition∫
V200
ρdV =M200) :
δc =
200
3
c3
ln(1 + c)− c1+c
(2.37)
On peut donc ree´crire le profil de densite´ par :
ρr =
200ρc
(cr/r200)(1 + cr/r200)2
f(c) (2.38)
Ce profil est donc proportionnel au contraste de densite´ de´duit du mode`le d’effon-
drement sphe´rique. Il se parame´trise par une normalisation, M200 ou R200 et par un
parame`tre de forme, la concentration c. Si on suppose une seule et meˆme concen-
tration pour tous les halos inde´pendamment de leur masse ou de leur redshift, on
retrouve bien l’hypothe`se de similarite´ selon laquelle ils doivent eˆtre identique du
point de vue morphologique, la seule e´chelle en jeu e´tant la masse du halo.
Cependant il est assez intuitif de voir que cette hypothe`se est fausse si l’on conside`re
que la densite´ caracte´ristique δc ”enregistre” les proprie´te´s de l’Univers (sa densite´)
au moment de la cre´ation du halo. Dans le cadre de la formation hie´rarchique des
structures, les objets de plus petite masse se forment les premiers, a` une e´poque ou`
la densite´ de l’Univers est plus grande. On s’attend donc a` ce qu’ils aient un δc plus
important et donc une concentration plus grande.
Bien que ne repre´sentant pas de manie`re formelle les processus physiques sous-
jacents, il est commode d’exprimer la de´pendance de la concentration avec la masse
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et le redshift sous la forme
c(M, z) = A
(
M
Mpiv.
)B
(1 + z)C (2.39)
La caracte´risation pre´cise de cette relation a fait l’objet de nombreuses e´tudes, tant
base´es sur des simulations nume´riques a` N corps d’e´volution d’un champ de den-
site´ de matie`re noire que sur des observations. Elle de´pend en effet des proprie´te´s
cosmologiques de l’Univers (par exemple Dolag et al. (2004)) et donc repre´sente un
important test pour infirmer ou non le paradigme ΛCDM et contraindre les mode`les
de formation/e´volution des structures.
Certaines e´tudes utilisent diffe´rentes parame´trisations de la relation c(M, z) a` ajuster
aux re´sultats. Ces variantes sont dues a` diffe´rentes prescriptions concernant l’e´poque
de virialisation d’un halo (Duffy et al. 2008). En ge´ne´ral, C est fixe´ a` -1 ce qui
peut se justifier si on suppose que la densite´ caracte´ristique δc du mode`le NFW est
repre´sentative de la densite´ critique de l’Univers au moment de la formation du halo
(Bullock et al. (2001) par exemple).
La de´pendance avec la masse reste quant a` elle consistente d’une e´tude a` l’autre et
en accord avec B < 0 (Navarro et al. 1997; Bullock et al. 2001; Dolag et al. 2004;
Neto et al. 2007; Duffy et al. 2008).
Une caracte´risation observationnelle pre´cise de cette relation reste difficile, notam-
ment pour ce qui est de la de´termination de la concentration qui peut eˆtre forte-
ment biaise´e par des effets de projection. Citons ne´anmoins les re´sultats de Buote
et al. (2007) et leur contraintes base´es sur l’observation X de 39 objets couvrant
une large gamme de masses, des galaxies aux amas. Ils obtiennent une pente B =
−0.172 ± 0.026, soit une valeur incompatible a` 6.6σ avec 0, re´sultat en accord
avec les pre´dictions du mode`le ΛCDM obtenues par les diffe´rentes e´tudes cite´es
pre´ce´demment.
2.4.3 Profil de densite´ ”universel” ?
Le profil NFW re´ussit avec succe`s a` ajuster les densite´s d’un grand nombre
de halos issus de diffe´rentes simulations nume´riques a` N corps de meˆme re´solution
(Cole & Lacey 1996; Huss et al. 1999). Cependant, a` mesure que la pre´cision de ces
simulations augmente, de le´ge`res mais syste´matiques inconsistances entre le profil
NFW et le profil moyen des halos simule´s ont e´te´ mises en lumie`re (Moore et al.
1999; Ghigna et al. 2000; Fukushige & Makino 1997, 2001, 2003). Ceci est notamment
vrai dans la partie interne du profil avec une tendance pour le mode`le NFW a` sous-
estimer la masse contenue dans le rayon d’e´chelle rs (Fukushige & Makino 2001).
Cela remet en question la valeur de la pente du profil dans cette zone et donc la
validite´ du mode`le NFW.
Ce dernier n’est en re´alite´ qu’un cas particulier d’une classe de mode`les plus ge´ne´rale
dont la densite´ s’exprime :
ρ(r) ∝ r−p(r + rs)p−q (2.40)
ou` p caracte´rise la pente interne du profil, q la partie externe et rs le rayon au niveau
duquel le profil de densite´ s’accentue avec une pente logarithmique ∂ ln ρ/∂ ln r =
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−(p+ q)/2.
Le profil NFW repre´sente donc le cas particulier (p, q) = (1, 3), le profil de Moore
et al. (1999) (p, q) = (1.5, 3), celui de Rasia et al. (2004) (p, q) = (1, 2.5). De manie`re
ge´ne´rale, les valeurs de p et q sont typiquement 1 < p < 1.5 et 2.5 < q < 3, meˆme
si certains travaux sugge`rent une pente plus douce que ρ ∝ r−1 (Subramanian et al.
2000; Taylor & Navarro 2001; Ricotti 2003).
Ces conside´rations traduisent les difficulte´s a` simuler proprement la zone centrale
des halos qui requiert un grand nombre de particules et une grande pre´cision tem-
porelle. Il en re´sulte que la plupart des e´tudes mentionne´es ci-dessus sont en re´alite´
inade´quates pour une e´tude fine de la zone centrale des halos de matie`re noire. Cela
est d’autant plus vrai que la physique des baryons n’est ge´ne´ralement pas prise en
compte. Meˆme si ces derniers ne repre´sentent qu’une petite fraction de la masse to-
tale, les processus non gravitationnels associe´s a` cette composante introduisent une
brisure de l’auto-similarite´ dans le coeur des amas. Il n’en reste pas moins que ces
diffe´rentes simulations soule`vent a` juste titre la question de l’existence d’un profil
de masse re´ellement universel.
Jing & Suto (2000) ont e´tudie´ la question d’un profil universel et en arrivent a` la
conclusion que la pente du profil de densite´, a` une fraction du rayon viriel fixe, s’ac-
centue pour les halos de plus petite masse. Autrement dit, le profil qu’ils obtiennent
est diffe´rent selon l’e´chelle de masse conside´re´e avec un profil plus pentu pour les
galaxies que pour les amas, a priori en contradiction avec l’universalite´ suppose´e
des halos. D’un autre coˆte´, Klypin et al. (2001) re´futent leur e´tude en avanc¸ant l’ar-
gument que cette tendance syste´matique n’est que le reflet de la de´pendance de la
masse du halo avec sa densite´ caracte´ristique, un effet similaire a` l’existence d’une
relation masse-concentration.
Navarro et al. (2004) ont analyse´ un ensemble de 19 halos simule´s a` haute re´solution,
groupe´s en 3 cate´gories de masses, les halos ”nains” (M200 ∼ 1010h−1M"), les halos
”galactiques” (M200 ∼ 1012h−1M") et les halos ”amas” (M200 ∼ 1015h−1M"), le tout
dans une cosmologie ΛCDM standard. Il ressort de leur e´tude que :
– de la meˆme manie`re que Jing & Suto (2000), la pente logarithmique du profil
de densite´ dans la partie la plus interne est incompatible avec le mode`le NFW
(voir figure 2.3) et ils observent e´galement une de´pendance avec la masse du
halo conside´re´. La pente mesure´e au niveau du rayon re´solu le plus proche du
centre β(rmin) (=-1 pour le profil NFW, -1.5 pour le profil de Moore, -2 pour
une SIS) varie de β ∼ −1.1 pour les amas a` β ∼ −1.2 pour les galaxies et
β ∼ −1.35 pour les halos nains. Cela laisse sugge´rer que les halos n’ont pas de
coeur de densite´ constante bien de´fini. La densite´ de matie`re noire augmen-
tant de manie`re graduelle vers le centre (les halos sont dit cuspy), ce qui reste
incompatible avec les observations et donc constitue un challenge du mode`le
ΛCDM du point de vue des simulations.
– en exprimant le profil de densite´ non pas en fraction de R200 mais par rap-
port a` r−2 le rayon pour lequel la pente logarithmique vaut -2, le caracte`re
similaire de la forme des profils est plus probant. En effet, du fait de la rela-
tion c(M), R200 n’est pas une e´chelle inde´pendante de la masse contrairement
a` r−2. Ils rejoignent ainsi les conclusions de Klypin et al. (2001) sur l’erreur
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Fig. 2.3: Profils de densite´ exprime´s par leur pente logarithmique en fonction du rayon. 3 gammes
de masses sont repre´sente´es ici, avec en rouge les halos nains, en vert les halos galactiques et en
bleu les halos de type amas de galaxies. Malgre´ une certaine dispersion, notamment pour les amas,
les profils sont bien de´crits par le mode`le NFW (courbe noire) dans les re´gions externes. Lorsqu’on
s’approche du centre, on constate que le mode`le NFW ainsi que le mode`le de Moore (pointille´s)
n’ajustent plus correctement les profils simule´s qui se situent entre ces 2 mode`les analytiques. Les
halos simule´s ont des profils de densite´ qui correspondent plus a` un profil Einasto avec α = 0.17,
courbes en tirets-points-tirets (voir texte pour plus de de´tails). Figure issue de Navarro et al. (2004).
d’interpre´tation de Jing & Suto (2000) et l’absence d’un profil universel. Ils
montrent que les profils de densite´ moye´ne´s circulairement sont approxima-
tivement identiques en forme, avec de tre`s rares cas qui de´passent le profil
moyen de 50%. Ils obtiennent des re´sultats similaires pour les profils de masse
exprime´s en fonction de la vitesse circulaire V 2 = GM/R normalise´s par la
vitesse maximale Vmax et le rayon correspondant Rmax.
– les halos simule´s ont des densite´s centrales incompatibles avec les mode`les,
avec par exemple un exce`s de matie`re noire par rapport au profil NFW dans la
re´gion infe´rieure a` r−2. Cependant, ces diffe´rences restent faibles : le meilleur
ajustement NFW arrive a` reproduire le profil de vitesse circulaire avec une
pre´cision supe´rieure a` 10% jusqu’a` des rayons d’environ 0.5% de R200.
– la variation de la pente logarithmique β(r) en direction du centre est plus
graduelle que celle du profil NFW classique. Ils traduisent cette de´pendance
sous la forme d’une loi de puissance, β(r) = 2(r/r−2)α, et utilisent un nouveau
profil de densite´ bien plus efficace pour ajuster de manie`re pre´cise les parties
internes des halos simule´s. Ce profil dit ”Einasto (Einasto 1965) se caracte´rise
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par une deniste´ :
ln
(
ρ(r)
ρ−2
)
= − 2
α
[(
r
r−2
)α
− 1
]
(2.41)
D’autres e´tudes plus re´centes obtiennent des re´sultats similaires a` partir de simula-
tions nume´riques a` haute re´solution base´es, en majorite´, uniquement sur l’e´volution
d’un champ de densite´ de matie`re noire et donc sans tenir compte de la physique
des baryons. Par exemple Merritt et al. (2006); Gao et al. (2008); Hayashi & White
(2008); Navarro et al. (2010) utilisent e´galement le mode`le Einsato pour caracte´riser
les profils de densite´ de leur halos simule´s et trouvent une de´pendance du parame`tre
α avec la masse, mettant ainsi a` mal leur caracte`re auto-similaire dans les zones
centrales.
Au final, il faudra retenir que le mode`le NFW est suffisamment pre´cis pour l’e´tude
des amas de galaxies. La re´gion proble´matique reste trop centrale pour avoir une
quelconque influence sur les caracte´ristiques ge´ne´rales des amas. Je me restreindrai
donc par la suite au mode`le NFW classique.
2.5 Lois d’e´chelle
Apre`s avoir de´fini le cadre ge´ne´ral de la formation d’un halo de matie`re noire et
de son e´volution, il nous faut a` pre´sent trouver un moyen de relier sa masse a` ses
carcate´ristiques observables. L’inte´reˆt de faire cela est double.
Tout d’abord, les amas de galaxies peuvent eˆtre utilise´s pour contraindre les pa-
rame`tres cosmologiques de notre Univers. Pour cela, il est ne´ce´ssaire de disposer
d’un large e´chantillon d’amas avec une estimation de la masse. Or une mesure di-
recte de la masse implique d’avoir des donne´es de haute qualite´ et requiert une
analyse plus ou moins complexe, plus ou moins longue. La solution consiste alors a`
utiliser une grandeur facile d’acce`s comme estimateur de la masse.
Le mode`le de formation des structures pre´dit que les amas sont une population
d’objets auto-similaires caracte´rise´s pas de telles relations ”universelles” appele´es
lois d’e´chelle. Celles-ci lient sous la forme d’une simple loi de puissance la masse
d’un halo a` par exemple la tempe´rature ou la luminosite´ X du gaz intra-amas.
Henry & Arnaud (1991) ont e´te´ les premiers a` mettre a` profit la relation masse-
tempe´rature pour de´terminer la masse d’un grand nombre d’amas de galaxies et
les utiliser afin de caracte´riser leur fonction de masse et en de´duire des contraintes
cosmologiques. Il apparaˆıt de`s ici que la validation et l’e´talonnage pre´cis de ces lois
d’e´chelle sont des e´tapes cruciales et ne´cessaires afin de ne pas biaiser les re´sultats
qui de´coulent de leur utilisation. De la meˆme manie`re, il va eˆtre important de trou-
ver la relation qui est la moins disperse´e et applicable au plus grand nombre d’amas
avec la meilleure pre´cision.
Le second inte´reˆt e´vident des lois d’e´chelle concerne l’e´tude les mode`les de forma-
tion/e´volution des structures et les processus physiques non gravitationnel sous-
jacents. Elles fournissent en effet un moyen simple et direct de confronter les obser-
vations aux mode`les the´oriques et a` leurs pre´dictions analytiques ou bien issues de
simulations nume´riques complexes qui combinent la formation de halos de matie`re
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noire avec les processus hydrodynamiques lie´s a` la composante baryonique des amas.
Tout e´cart observe´ par rapport a` ces pre´dictions fournira donc des contraintes sur
la physique mise en jeu et permettra d’ame´liorer notre connaissance du proble`me.
2.5.1 Comportement ge´ne´ral
Nous avons vu que le mode`le de formation hie´rarchique des structures introduit
par Kaiser (1986) de´fini le cadre ge´ne´ral de l’e´volution du champ de densite´ de
matie`re noire sous l’action des interactions gravitationnelles. Il permet notamment
de caracte´riser l’e´volution standard des proprie´tes ge´ne´rale d’une perturbation en
fonction du redshift.
D’autre part, le mode`le d’effondrement sphe´rique ”top-hat” nous donne un moyen
simplifie´ d’estimer les proprie´te´s finales d’un halo de matie`re noire une fois la viriali-
sation atteinte graˆce au a` la valeur du contraste de densite´ non-line´aire δvir. Comme
celui-ci ne fait intervenir aucune e´chelle caracte´ristique sur les proprie´te´s initiales de
la perturbation de densite´, il s’applique de la meˆme manie`re a` tous les halos quelque
soit leur masse ou, de manie`re e´quivalente, leur redshift de formation.
La densite´ de matie`re noire dun halo virialise´ se caracte´rise donc par son contraste
de densite´, ρvir(z) = δvir(z)ρc(z) ∝ δvir(z)h2(z) dans une cosmologie quelconque
mais en gardant l’hypothe`se d’un spectre de puissance des perturbations primor-
diales invariant d’e´chelle P (k) ∝ k. D’autre part, si on suppose que l’e´volution du
gaz intra-amas est purement gravitationnelle et suit le potentiel gravitationnel de la
matie`re noire on peut faire l’hypothe`se que celui-ci est en e´quilibre hydrostatique. Si
on suppose e´galement que la fraction de gaz d’un amas de galaxies est repre´sentative
de celle de l’Univers, fgaz =Mgaz/Mvir = Cste, alors la distribution du gaz doit eˆtre
auto-similaire, de meˆme que ses proprie´te´s telle que sa tempe´rature, luminosite´, den-
site´ ou entropie. Ceci est ve´rifie´ a` la fois expe´rimentalement (par exemple Pratt et al.
(2009)) et avec des simulations nume´riques hydrodynamiques (par exemple Navarro
et al. (1995)).
Comme la matie`re noire et le gaz d’un amas de galaxies doivent donc avoir des dis-
tributions radiales et des proprie´te´s similaires a` toutes les e´chelles de masses une fois
le halo virialise´, on s’attend a` ce que la masse totale d’un amas soit corre´le´e avec ses
autres caracte´ristiques via de simples relations, les lois d’e´chelle.
A partir de l’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique pour un gaz parfait d’e´quation
d’e´tat p = ρgazkT/µmp (µ ∼ 0.61, mp la masse du proton) :
M(< r) = − kTr
Gµmp
(
d ln ρgaz
d ln r
+
d lnT
d ln r
)
(2.42)
qui peut se simplifier par d(ρgazT )/dr ≈ ρgazGM/r2, soit Mtot ∝ TR, et avec la
de´finition de la masse en fonction du contraste de densite´ Mtot ∝ h2(z)δvir(z)R3vir,
on obtient facilement les lois d’e´chelle X des amas de galaxies (par exemple Ettori
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et al. (2004a); Arnaud (2005); Kotov & Vikhlinin (2005)) :
FzMtot ∝ T 3/2 (2.43)
FzMgaz ∝ T 3/2 (2.44)
F−1z LX ∝ T 2 (2.45)
F−1z LX ∝ (FzMtot)4/3 (2.46)
F−1z LX ∝ (FzMgaz)4/3 (2.47)
F 4/3z S ∝ T (2.48)
ou` T est la tempe´rature du gaz, S son entropie, LX sa luminosite´ bolome´trique.
Le facteur Fz = h(z)(δvir(z)/δvir(0))1/2 regroupe la de´pendance cosmologique du
contraste de densite´ et l’e´volution standard des lois d’e´chelle selon la densite´ critique
de l’Univers. Dans le cas ou` on de´termine la masse de l’amas a` partir d’un contraste
de densite´ fixe ∆, alors ce facteur se re´duit simplement a` la constante de Hubble
re´duite e´value´e au redshift de l’amas, Fz = h(z). C’est e´galement le cas si on suppose
un Univers EdS domine´ par la matie`re pour lequel la de´pendance en redshift est
celle du mode`le hie´rarchique et pre´sente´e dans Kaiser (1986).
Pour exprimer la luminosite´ bolome´trique X du gaz d’un amas en fonction de sa
tempe´rature, on utilise la de´finition de l’e´missivite´ bremsstrahlung / ∝ T 1/2ρ2gaz
conjugue´e avec l’e´quilibre hydrostatique.
Les observations S − Z d’un amas de galaxies fournissent e´galement leur lot de
lois d’e´chelle qui relient les parame`tres Compton y0 et Y (central et inte´gre´) aux
autres grandeurs de l’amas (McCarthy et al. 2003; Morandi et al. 2007) :
F−1z y0 ∝ T 3/2 (2.49)
F−1z y0 ∝ FzMtot (2.50)
F−1z y0 ∝ (F−1z LX)3/4 (2.51)
FzY ∝ T 5/2 (2.52)
FzY ∝ (FzMtot)5/3 (2.53)
FzY ∝ (F−1z LX)5/4 (2.54)
Les proprie´te´s du halo de matie`re noire sont e´galement connecte´es via des rela-
tions d’e´chelle a` la masse totale. Outre la relation directe entre la masse virielle et le
rayon viriel, Rvir ∝ M1/3F−2/3z on peut assimiler l’e´nergie cine´tique gagne´e lors de
l’effondrement gravitationnel a` une e´nergie thermique une fois le halo virialise´, ayant
la meˆme de´pendance avec la masse que la tempe´rature du gaz, FzM ∝ T 3/2. Si on
suppose que le halo de matie`re noire se comporte comme un gaz non collisionnel, sa
tempe´rature virielle se relie a` sa dispersion de vitesse virielle, σ2 = 〈v2〉/3 ∝ kT ce
qui fournit une relation entre la masse du halo et la vitesse circulaire au rayon viriel,
vc = (GM/Rvir)1/2 ∝M1/3F 1/3z .
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2.5.2 Quelques re´sultats
Masse-tempe´rature
Si on suppose que le halo de matie`re noire une fois virialise´ posse`de la distribu-
tion de masse d’une sphe`re isotherme singulie`re et que le gaz est isotherme, alors
l’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique donne (Bryan & Norman 1998; Rosati et al.
2002) :
kT =
1.39
β
(
Mvir
1015h−1M"
)2/3
(h2δvirE(z)
2)1/3 keV (2.55)
avec H(z) = 100hE(z) km.s−1Mpc−1.
Le parame`tre β vaut 1 dans le cas parfaitement isotherme. Diffe´rentes simulations
nume´riques hydrodynamiques ont montre´ que cette relation s’applique relativement
bien aux halos simule´s avec 0.9 ≤ β ≤ 1.3 (par exemple Evrard et al. (1996); Bryan
& Norman (1998); Frenk et al. (1999); Borgani et al. (2004)). D’autre part, Evrard
et al. (1996) ont montre´ que cette relation permet effectivement de retrouver la masse
d’un halo simule´ a` partir de sa tempe´rature et ce avec une pre´cision de ∼ 20% : bien
qu’un peu disperse´e, la loi d’e´chelle M − T constitue a priori un bon estimateur de
la masse d’un amas de galaxies. Une de´rivation plus pre´cise et rigoureuse du point
de vue the´orique de la relation M − T et de la valeur de sa normalisation peut eˆtre
obtenue dans Afshordi & Cen (2002) graˆce a` des arguments sur la conservation de
l’e´nergie lors de l’effondrement quasi sphe´rique d’un halo.
Du point de vue observationnel, la relation M − T mesure´e a une pente qui corres-
pond au mode`le the´orique de la formation hie´rarchique, M ∝ T 3/2, du moins pour
les amas les plus chauds avec T > 3 keV. Par exemple Allen et al. (2001) ont trouve´
une pente de 1.51± 0.27 a` partir de l’analyse de 5 amas chauds (kT > 5.5 keV) ob-
serve´s avec Chandra). Arnaud et al. (2005) ont e´tudie´ quant a` eux 10 amas proches
observe´s avec XMM-Newton et obtiennent e´galement des pentes compatibles avec
le mode`le the´orique et ce pour plusieurs contrastes de densite´s ∆ diffe´rents ce qui
refle`te bien le caracte`re similaire des amas de galaxies.
Pour les amas chauds et donc a priori les plus massifs, le mode`le hie´rarchique des
structures semble donc eˆtre une bonne repre´sentation de la re´alite´, mode`le confirme´
a` la fois observationnellement et a` partir de simulations hydrodynamiques. Ce-
pendant, la de´termination de la normalisation de la relation M − T reste plus
proble´matique que celle de sa pente. En effet, les diffe´rentes e´tudes base´es sur
des observations semblent conduire a` des valeurs de la normalisation sensiblement
infe´rieures aux pre´dictions de mode`les purement gravitationnels, d’environ 30-40%
(Nevalainen et al. 2000; Finoguenov et al. 2001b; Allen et al. 2001; Arnaud et al.
2005). Cela traduit la part des processus physiques non gravitationnels capables
d’alte´rer l’e´tat thermodynamique du milieu intra-amas dans la formation d’un amas
de galaxies.
Cette influence de la physique associe´e aux baryons est confirme´e lorsque des amas
plus froids sont pris en compte avec l’observation d’une pente sensiblement plus forte
(par exemple Finoguenov et al. (2001b); Arnaud et al. (2005)). En effet, les amas
plus froids sont a priori les moins massifs et donc plus sensibles aux phe´nome`nes non
gravitationnels (voir section 2.6.3). De plus, les simulations nume´riques qui incluent
40 CHAPITRE 2. LES AMAS DE GALAXIES
de tels me´canismes arrivent a` reproduire de manie`re plus satisfaisante les donne´es
observationnelles (voir Arnaud et al. (2005) pour une discussion de´taille´e). En par-
ticulier, la prise en compte dans ces simulations non adiabatiques de l’influence des
galaxies sur le milieu intra-amas ainsi que son refroidissement radiatif conduit a` des
normalisations compatibles avec celles observe´es (Muanwong et al. 2002; Borgani
et al. 2004) ou supe´rieures de seulement ∼ 10% (Thomas et al. 2002; Kay et al.
2004). De tels re´sultats sont encourageants et confirment que la mode´lisation de la
formation d’un amas de galaxies et des me´canismes responsables de son e´tat ther-
modynamique est plutoˆt bien contrainte.
Outre l’existance de ces processus non gravitationnels, plusieurs autres facteurs
peuvent eˆtre a` l’origine de la dispersion observe´e de la relation M − T ainsi que des
de´saccords entre mode´lisations (analytiques ou nume´riques) et observations.
Par exemple, la de´finition de la tempe´rature peut sensiblement influencer l’estima-
tion de la masse hydrostatique. En effet, le gaz d’un amas n’est pas parfaitement
isotherme et il faut donc de´finir une tempe´rature moyenne. De plus, le gaz posse`de
plusieurs composantes auxquelles sont associe´es des tempe´ratures spe´cifiques. Cer-
tains travaux base´s sur des simulations nume´riques de´finissent la tempe´rature d’un
amas par la moyenne Tem des tempe´ratures de chaque espe`ce ponde´re´es par l’e´mission
X correspondante (Muanwong et al. 2002; Voit et al. 2002; Borgani et al. 2004) et
obtiennent des normalisations diffe´rentes. Cela s’explique probablement par l’utili-
sation de diffe´rentes mode´lisations de la physique du gaz. Mazzotta et al. (2004)
ont introduit la tempe´rature spectroscopique Tsl dans le but de mieux reproduire
les tempe´ratures observe´es et mesure´es par l’ajustement de spectres dans le cas ou`
le gaz est multi-composantes. Ils montrent cependant que la tempe´rature obtenue
est domine´e par la composante principale de tempe´rature plus petite et donc qu’en
ge´ne´ral Tsl < Tem. Utiliser Tsl n’arrange donc pas la situation puisque la normalisa-
tion de´rive´e de simulations nume´riques s’en trouve augmente´e et donc encore plus
en de´saccord avec celles observe´es (Mathiesen & Evrard 2001; Rasia et al. 2005).
Le fait que le gaz ne soit pas isotherme mais posse`de un certain gradient peut
expliquer de tels re´sultats. En effet, les tempe´ratures de´duites de donne´es X cor-
respondent a` des mesures projete´es sur le ciel. Des diffe´rences dans le profil de
tempe´rature entre simulations et amas re´els peut ainsi conduire apre`s projection a`
des diffe´rences sensibles sur la tempe´rature utilise´e pour calculer la masse hydrosta-
tique (Tem ou Tsl) et donc sur la valeur de la normalisation de la relation M − T
(Arnaud et al. 2005; Kay et al. 2004).
L’estimation de la masse a` partir de l’e´quilibre hydrostatique peut e´galement poser
proble`me, notamment pour les amas qui ne sont pas dynamiquement stables, en
phase de fusion avec un groupe de galaxies par exemple. Ricker & Sarazin (2001);
Rasia et al. (2004) ont montre´ a` partir de simulations nume´riques que dans certains
cas l’hypothe`se hydrostatique conduit a` sous-estimer la masse de 10−15%. Morandi
et al. (2007) observent une de´pendance e´vidente sur la normalisation de la relation
M − T avec la pre´sence de coeurs foirds ou non au sein des amas pris en compte
dans l’ajustement.
Muanwong et al. (2002); Borgani et al. (2004) ont montre´ quant a` eux que faire appel
a` un simple mode`le β (voir plus loin) pour de´crire la densite´ du gaz afin de re´soudre
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l’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique peut amener a` sous-estimer les masses. Ce
dernier point constitue un argument fort en faveur de l’utilisation de me´thodes non
parame´triques pour de´terminer la masse d’un amas a` partir d’observations X, ap-
proche utilise´e dans le cadre de cette the`se.
En ce qui concerne la validation de l’e´volution the´orique de la relation M − T ,
les e´tudes observationnelles ne sont pas nombreuses, notamment car il reste diffi-
cile de mesurer correctement la masse d’un e´chantillon non-biaise´ d’amas a` hauts
redshifts avec les donne´es actuelles. Citons par exemple les travaux de Kotov &
Vikhlinin (2005) qui ont e´tudie´ 10 amas a` des redshifts supe´rieurs a` 0.4, observe´s
avec XMM-Newton. Ils obtiennent une pente de 1.79 ± 0.19 lorsque la de´pendance
en redshift the´orique est incluse dans l’ajustement de la relation M − T , re´sultat
statistiquement en accord avec la pre´diction du mode`le similaire ainsi qu’avec des
observations d’amas a` bas redshifts (par exemple 1.61 ± 0.11 par Vikhlinin et al.
(2006)).
Ettori et al. (2004b); Morandi et al. (2007) ont ajuste´ une relation M − T modifie´e
avec l’ajout d’un terme (1 + z)B. Ils n’observent pas d’e´carts significatifs avec les
pre´dictions the´oriques puisque tous leurs re´sultats sont compatibles avec B = 0 du
fait de barres d’erreurs relativement grandes.
Pour re´sumer, il est e´vident qu’une de´termination pre´cise de la relation masse-
tempe´rature est difficle, en particulier son e´volution. Une comparaison avec les
re´sultats de simulations nume´riques permet ne´anmoins d’ame´liorer les contraintes
sur la physique mise en jeu.
L’utilisation de masses X pour calibrer la loi M − T fait e´galement apparaˆıt le be-
soin de comparer les re´sultats obtenus avec d’autres estimateurs de masses sujets
a` diffe´rentes syste´matiques. Par exemple, la de´pendance de la masse X avec l’e´tat
dynamique de l’amas constitue clairement une limite a` laquelle une analyse lensing
est insensible.
Le lecteur pourra obtenir plus de re´sultats nume´riques sur la calibration de cette
loi d’e´chelle a` partir de masses X dans Voit (2005) et Arnaud et al. (2005), ainsi
qu’une comparaison avec certaines simulations nume´riques. Des re´sultats base´s sur
des masses lensing sont pre´sente´s dans le chapitre 5.
Masse-luminosite´ X
Le principal avantage d’utiliser la relation masse-luminosite´ comme estimateur
de la masse d’un amas re´side dans le fait que la luminosite´ X est une quantite´
plus simple a` de´terminer que la tempe´rature. En effet, la tempe´rature d’un amas
se mesure par spectroscopie et ne´cessite donc des temps d’observations suffisament
longs pour avoir une bonne statistique sur les spectres. La luminosite´ X quant a`
elle peut se de´duire simplement de la brillance de surface mesure´e a` basse e´nergie,
typiquement [0.5− 2] keV.
Comme nous le verrons plus loin, la physique associe´e aux baryons d’un amas peut
engendrer d’importants e´carts d’un amas a` l’autre pour ce qui est de son e´mission
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Fig. 2.4: Corre´lation masse et luminosite´ X obtenue par l’ajustement d’une compilation de
diffe´rents e´chantillon d’amas/groupes avec des estimations lensing de la masse (Leauthaud et al.
2010).
X. Afin de limiter ces effets qui apparaˆıssent principalement dans les re´gions cen-
trales, la luminosite´ X d’un amas est ge´ne´ralement de´termine´e en excluant cette
zone interne, typiquement une fraction de R500. Cela permet ainsi d’inclure dans la
calibration de la relation d’e´chelle LX −M les amas qui pre´sentent un coeur froid
caracte´rise´s par des luminosite´s X centrales bien plus grandes que celles observe´es
pour des amas de masses similaires.
La calibration de cette loi d’e´chelle a` partir d’estimations X de la masse a fait
l’objet de nombreuses e´tudes, par exemple Allen (1998); Markevitch (1998); Ar-
naud et al. (2002a); Reiprich & Bo¨hringer (2002); Voit et al. (2002); Popesso et al.
(2005); Chen et al. (2007); Morandi et al. (2007); Pratt et al. (2009); Vikhlinin et al.
(2009b) (voir aussi chapitre 5 pour quelques valeurs nume´riques). En ce qui concerne
la calibration a` partir d’estimation lensing de la masse, Leauthaud et al. (2010) re-
groupent les principaux re´sultats, de´taille´s e´galement dans le chapitre 5 et pre´sente´s
succintement sur la figure 2.4.
Ces diffe´rents travaux convergent vers une loi d’e´chelle significativement incom-
patible avec la pre´diction du mode`le similaire puisque les pentes obtenues sont de
l’ordre de 1.6-1.8 alors qu’on s’attend a` une pente de 4/3. Il ressort e´galement de ces
e´tudes que la dispersion intrinse`que autour de la relation LX −M est plus impor-
tante que dans le cas de la relationM−T , allant jusqu’a` 50% (Reiprich & Bo¨hringer
2002). Cela constitue un argument fortement de´favorable a` l’utilisation de cette loi
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d’e´chelle comme estimateur de la masse d’un amas car comme nous le verrons plus
loin, cette dispersion se re´percute directement sur l’estimation de la fonction de
masse des amas et donc sur la pre´cision des contraintes cosmologiques qui en sont
de´duites.
Lorsque les amas qui posse`dent un coeur froid sont exclus de l’analyse, il apparaˆıt
ne´anmoins que cette dispersion est sensiblement re´duite (Allen 1998; Markevitch
1998; Voit et al. 2002; Pratt et al. 2009). Cela refle`te simplement le fait que l’impact
des processus de refroidissements et de chauffages non gravitationnels diffe`re d’un
amas a` un autre dans cette zone centrale.
Une me´thode ge´ne´ralement utilise´e pour contraindre la loi d’e´chelle LX −M fait
intervenir la relation LX − T . La luminosite´ X d’un amas peut s’exprimer de la
manie`re suivante (Arnaud & Evrard 1999) :
L(T ) = f2gaz(T )[M(T )Λ(T )]Qˆ(T ) (2.56)
ou` Λ est appele´e fonction de refroidissement et Qˆ = 〈ρ2gaz〉/〈ρgaz〉2 un facteur sans di-
mension qui de´pend uniquement de la distribution spatiale du gaz. Sous l’hypothe`se
d’auto-similarite´ (Qˆ = Cste, fgaz = Cste), d’e´mission bremsstrahlung (Λ ∝ T 1/2)
et d’e´quilibre hydrostatique (M ∝ T 3/2), alors on obtient la de´pendance the´orique
LX ∝ T 2.
Les diffe´rents travaux cite´s pre´ce´demment arrivent au meˆme constat, a` savoir une
pente statistiquement incompatible avec la pre´diction auto-similaire, avec des va-
leurs de l’ordre de ∼ 2.7. On notera cependant que si LX ∝ M1.8 et LX ∝ T 2.7
alors M ∝ T 1.5 : la tempe´rature apparaˆıt comme une grandeur plus fondamentale
et moins sensible a` la physique des baryons puisqu’elle varie avec la masse selon les
pre´dictions the´oriques, contrairement a` la luminosite´ X a` cause de sa de´pendance
non similaire avec la tempe´rature. L’e´tude pousse´e mene´e par Pratt et al. (2009)
sur les amas de l’e´chantillon REXCESS va plus loin avec une analyse de sous
e´chantillons d’amas caracte´rise´s par leur morphologie et la pre´sence de coeur froid.
Il ressort que quelque soit la classification effectue´e, la pente observe´e reste prati-
quement la meˆme et toujours incompatible avec la valeur the´orique ; les variations
observe´es se portent uniquement sur la valeur de la normalisation de la relation
LX − T (un re´sultat quelque peu en contradiction avec de pre´ce´dentes e´tudes).
Cet e´cart significatif avec le mode`le similaire est la conse´quence directe de l’influence
des processus non gravitationnels et de la physique baryonique. Ces me´canismes
peuvent par exemple augmenter sensiblement l’entropie du gaz (voir plus loin).
Celui-ci devient donc plus difficle a` comprimer, particulie`rement pour les amas les
plus froids qui posse`dent a priori un potentiel gravitationnel plus faible. Cet exce`s
d’entropie va ainsi re´duire la densite´ du gaz de ces amas et donc leur luminosite´, ce
qui se traduit naturellement par une augmentation de la pente de la relation LX−T
(Evrard & Henry 1991; Kaiser 1991).
Contrairement a` la relation M − T , l’e´volution de la relation LX − T (et donc
la relation LX −M) a fait l’objet de plusieurs e´tudes. Cependant, les re´sultats ne
semblent pas converger (Arnaud et al. 2002a; Ota & Mitsuda 2004; Lumb et al.
2004; Vikhlinin et al. 2002; Ettori et al. 2004a).
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Le mode`le similaire pre´voit que la normalisation de cette relation e´volue comme
A(z) = h(z) ∼ (1 + z)0.6−0.9 pour une cosmologie ΛCDM et a` un contraste de
densite´ constant. Une comparaison des re´sultats de Chandra (Vikhlinin et al. 2002)
et XMM-Newton (Lumb et al. 2004) avec la relation locale mesure´e avec ASCA
(Markevitch 1998) donne des e´volutions semblables mais bien plus fortes que celle
attendue, avec respectivement A(z) = (1+z)1.52±0.26 et A(z) = (1+z)1.5±0.30. Ettori
et al. (2004a) trouvent quant a` eux A(z) = (1 + z)0.62±0.28 avec une e´tude d’un
e´chantillon plus large d’amas observe´s avec Chandra et le meˆme e´chantillon local,
soit un re´sultat parfaitement en accord avec l’e´volution standard. Les meˆmes auteurs
trouvent au contraire une e´volution plus faible lorsqu’ils utilisent un e´chantillon local
diffe´rent, la relation mesure´e avec Beppo-SAX, avec A(z) = h(z)(1 + z)−1.04±0.32.
Il semble donc que selon la me´thode et la relation locale choisies, diffe´rents re´sultats
relativement incompatibles peuvent eˆtre obtenus. Cela se re´percutera ine´vitablement
lors de l’utilisation cosmologique de cette relation pour de´terminer la masse des amas.
Se servir de la relation LX −M couple´e a` la relation LX −T ne´cessite donc pas mal
de pre´cautions notamment lorsqu’il s’agira de calculer la fonction de masse des amas
a` haut redshifts.
Pour ce qui est de l’e´volution de la relation LX −M calibre´e directement, citons
par exemple les travaux de Leauthaud et al. (2010) de´ja` mentione´s plus haut. En
ajoutant un terme (1+z)δ a` la relationM−LX corrige´e du facteur Fz (leur e´quation
15), ils obtiennent δ = −0.14 ± 0.8, soit une valeur consistente avec 0 et donc
avec l’e´volution standard du mode`le hie´rarchique. La taille de leur barre d’erreur
reste cependant trop grande pour exclure signicativement un e´cart avec le mode`le
the´orique.
2.6 Composante baryonique
Que c¸a soit a` l’e´chelle d’un amas de galaxies ou bien a` l’e´chelle cosmique, la
matie`re noire constitue la source majeure du potentiel gravitationnel, avec une pro-
portion de l’ordre de 80%. Nous avons vu cependant que l’influence des baryons n’est
pas ne´gligeable puisque leur influence est de´tectable par exemple dans le spectre de
puissance du FDC ou bien dans la distribution a` grande e´chelle des galaxies. Il en
va de meˆme a` l’e´chelle d’un amas de galaxie. L’e´tude des lois d’e´chelle re´ve`le en effet
que des processus non gravitationnels associe´s a` la physique de ces baryons sous la
forme d’un gaz chaud ou bien sous la forme de galaxies ge´ne`rent des e´carts substen-
tiels par rapport aux pre´dictions du mode`le simpliste de la formation hie´rarchique
purement gravitationnelle des structures. Une mode´lisation fine d’un amas de ga-
laxies ne´cessite donc de prendre en compte ces phe´nome`nes.
Cette partie dresse un rapide bilan des proprie´te´s de cette composante baryonique
avec une pre´sentation de ses proprie´te´s intrinse`ques ainsi que son impact sur les lois
d’e´chelle et l’hypothe`se d’auto-similarite´ des amas de galaxies.
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2.6.1 Galaxies
Quelques proprie´te´s ge´ne´rales
Dans le cadre de la formation hie´rarchique des structures ou` les objets les plus
grands sont ge´ne´re´s par fusions de halos plus petits, les galaxies se forment avant les
amas. On peut donc supposer qu’initialement toutes les galaxies pre´sentent des pro-
prie´te´s similaires et donc que les diffe´rences observe´es entre telle ou telle population
re´sultent de l’action de processus physiques lie´s a` l’environnement et capables de
modifier l’e´volution de ces galaxies (voir Treu et al. (2003); Poggianti (2004); Boselli
& Gavazzi (2006) pour des revues de´taille´es sur le sujet).
De telles disparite´s sont observe´es et apparaˆıssent a` plusieurs niveaux, du point de
vue des couleurs d’une galaxie, de sa morphologie ou bien de sa distribution spec-
trale en e´nergie. Par exemple l’effet Butcher-Oemler (Butcher & Oemler 1978, 1984)
caracte´rise l’e´volution de la proportion de galaxies ”bleues” au sein d’un amas en
fonction du redshift de celui-ci, cette fraction devenant plus grande pour les amas
les plus e´loigne´s. Cet effet a e´te´ confirme´ e´galement du point de vue morphologique
par Dressler et al. (1994) qui l’a attribue´ a` une e´volution des galaxies spirales en
galaxies elliptiques plus rouges.
Les me´canismes ge´ne´ralement invoque´s dans l’e´tude de l’influence de l’environ-
nement sur l’e´volution des proprie´te´s des galaxies se regroupent en 4 familles prin-
cipales :
– fusions et interactions fortes galaxie-galaxie. Ces me´canismes sont d’autant
plus efficaces que la vitesse relative entre les galaxies est faible, et donc auront
une importance plus grande a` l’e´chelle des groupes de galaxies qu’a` celle des
amas (voir Mihos (2004) pour une revue de´taille´e).
– forces de mare´e dues aux effets cumule´s de nombreuses rencontres galaxie-
galaxie moins violentes (harce`lement galactique ou galaxy harassment en an-
glais, Richstone (1976); Moore et al. (1996)). Les effets seront d’autant plus
grands que le nombre de galaxies est grand (et donc dans les amas) et sera plus
efficace sur les galaxies de faibles masses (e´nergie gravitationnelle de liaison
plus faible).
– arrachement du gaz d’une galaxie - interaction avec le milieu inter-galactique
(gas stripping (Gunn & Gott 1972; Quilis et al. 2000)). Le milieu interste´llaire
d’une galaxie peut eˆtre emporte´ par diffe´rents me´canismes tels que l’e´vaporation
thermique, l’arrachement visqueux ou l’arrachement par pression dynamique.
Ce dernier est plus efficace dans les zones centrales d’un amas, la` ou` la densite´
du gaz inter-galactique est la plus grande et donc exerc¸ant une pression plus
importante, d’autant plus que sa vitesse relative avec les galaxies sera grande.
– strangulation (aussi connue sous le nom de suffocation ou affamation, Larson
et al. (1980); Bower & Balogh (2004)). Les galaxies ont initialement une enve-
loppe gazeuse chaude qui peut refroidir, tomber sur le disque et ainsi ”nourrir”
celui-ci d’un carburant ne´cessaire a` la formation d’e´toiles. Aussi, la suppression
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de se re´servoir d’e´nergie inhibe toute activite´ supple´mentaire une fois que le
gaz contenu intialement dans le disque a` e´te´ ”consomme´”. La perte de cette
enveloppe est par exemple pre´dite par des mode`les semi-analytiques lors de
l’entre´e d’une galaxie satellite dans un halo de matie`re noire plus massif.
Alors que certains de ces phe´nome`nes tels la fusion de galaxies ou l’arrache-
ment du gaz par effet de pression sont motive´s par l’observation, d’autres restent
plus the´oriques, comme la strangulation et le harce`lement galactique. Ces derniers
ne´cessitent donc la mise en place de simulations nume´riques afin d’eˆtre contraints.
Pour savoir dans quelle proportion tel ou tel me´canisme intervient, il faut estimer
les e´chelles temporelle et spatiale associe´es a` chacun d’eux (voir Treu et al. (2003);
Boselli & Gavazzi (2006) pour une estimation de ces e´chelles). Par exemple, l’arra-
chement du gaz du disque d’une galaxie va induire un arreˆt de la formation d’e´toiles
sur une courte e´chelle de temps, typiquement ∼ 107 ans, alors que la strangulation
l’affectera sur des temps plus longs (> 109 ans) car le gaz contenu dans le disque se
consume plus lentement une fois le re´servoir de gaz froid supprime´.
Les 2 premie`res familles de me´canismes produisent des transformations directes sur
les proprie´te´s morphologiques des galaxies, la fusion de 2 spirales pouvant donner
naissance a` une elliptique, les rencontres a` re´pe´tition changeant la morphologie d’une
galaxie de type tardif (spirales) en une galaxie de type pre´coce (elliptique ou lenti-
culaire). Les 2 dernie`res quant a` elles influencent le contenu en gaz des galaxies et
donc leur activite´ de formation d’e´toiles. Elles peuvent modifier la morphologie des
galaxies de manie`re indirecte : une fois la formation d’e´toiles stoppe´e dans le disque,
l’importance relative entre celui-ci et le bulbe peut changer significativement et ainsi
modifier l’apparence ge´ne´rale de la galaxie.
Dressler (1980) effectua la premie`re analyse statistique base´e sur 55 amas proches
et re´ve´la l’existence d’une forte corre´lation entre la distribution morphologique des
galaxies et leur environnement en terme de densite´ (spatiale de galaxies), appele´e
relation morphologie-densite´. Il montre que la fraction de spirale varie de 80% a`
60% puis 0% selon qu’on se place respectivement hors d’un amas, dans ses re´gions
externes ou bien en son centre. Cette relation morphologie-densite´ est e´galement
pre´sente a` plus hauts redshifts, z ∼ 0.4 − 0.5, mais est sensiblement diffe´rente de
la relation a` z = 0. En effet la fraction de galaxies S0 se re´ve`le eˆtre bien plus faible
a` z = 0.5, et ce quelle que soit la densite´ environante (Dressler et al. 1997). La
fraction de galaxies S0 semble donc augmenter pour les redshifts plus petits alors
que la proportion de spirales de´croˆıt (Fasano et al. 2000). Il est inte´ressant aussi
de constater que les elliptiques sont aussi abondantes a` z = 0.5 qu’a` z = 0, ce qui
sugge`re qu’une fraction significative des galaxies S0 pre´sentes dans les amas proches
ont e´volue´es a` partir de galaxies spirales a` des e´poques relativement re´centes.
Cette e´volution des galaxies est e´galement observe´e du point de vue spectroscopique.
Dressler et al. (1999) ont montre´ que dans les amas lointains, la majeure partie des
galaxies avec une formation d’e´toiles active sont des spirales mais que l’inverse n’est
pas ne´cessairement vrai. En effet, certaines galaxies spirales observe´es dans les amas
n’affichent pas de lignes d’e´misison dans leur spectre qui, tout comme leur couleurs,
indiquent un manque de formation d’e´toiles. Il est donc probable que ces ”spirales
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passives” soient a` une´ e´tape interme´diaire de leur e´volution, entre galaxies spirales
a` formation d’e´toiles et galaxies S0 passives.
L’e´tude de la population des galaxies pre´sentes dans les amas analyse´s au cours
de cette the`se a fait l’objet d’une publication, Huertas-Company et al. (2009) (voir
annexes).
La se´quence des elliptiques
L’e´tude d’amas proches, principalement l’amas de la Vierge et l’amas de Coma,
a re´ve´le´ l’existence d’une relation e´troite entre la couleur et la magnitude des ga-
laxies de type pre´coce (Visvanathan & Sandage 1977). En re´alisant un diagramme
couleur-magnitude ont peut en effet constater que les galaxies elliptiques et S0 sont
regroupe´es le long d’une ligne relativement e´troite, d’une dispersion typiquement
infe´rieure a` 0.1 magnitude. Une telle relation est e´galement observe´e pour les amas
riches a` hauts redshifts (voir Huertas-Company et al. (2009) et le chapitre 4 de ce
manuscrit pour les amas de l’e´chantillon e´tudie´ ici), jusqu’a` z = 0.9 (Stanford et al.
1998; Ellis et al. 1997).
La pre´sence de cette relation s’explique par des scenarii dans lesquels les galaxies
elliptiques se forment par un effondrement monolithique a` haut redshift et e´voluent
ensuite passivement apre`s cette flambe´e d’e´toile intiale (Eggen et al. 1962; Bower
et al. 1992).
Cette se´quence des elliptiques posse`de une pente, les galaxies les moins brillantes
e´tant le´ge`rement plus bleues. L’analyse d’amas distants a permis de montrer que
ce gradient est le re´sultat de la relation masse-me´tallicite´ et non une conse´quence
de l’aˆge des populations ste´llaire (Kodama & Arimoto 1997) : les supernovae qui
explosent dans une galaxie chauffent le milieu interstellaire, ce qui engendre la for-
mation d’un vent galactique lorsque l’e´nergie thermique du gaz est supe´rieure a`
l’e´nergie de liaison de la galaxie. Aussi ce vent e´jecte le gaz de manie`re plus efficace
pour les galaxies de faibles masses (e´nergie gravitationnelle de liaison moindre). Il
en re´sulte une augmentation de la me´tallicite´ avec la masse : les galaxies les plus
massives et donc les plus lumineuses sont plus me´talliques et donc plus rouges que
les galaxies faibles, d’ou` la pente observe´e dans la relation couleur-magnitude des
galaxies elliptiques (Carlberg 1984; Arimoto & Yoshii 1987).
Il est possible d’expliquer l’origine de ce gradient de couleur d’une autre manie`re a`
partir du mode`le de formation hie´rarchique des structures (Kauffmann & Charlot
1998) : les galaxies elliptiques sont le re´sultat de la fusion de syste`mes sous forme
de disques galactiques a` formation d’e´toiles. Dans ce scenario, la relation masse-
metallicite´ pre´ce`de la formation des galaxies elliptiques : la fusion hie´rarchique im-
plique que les galaxies les plus massives sont le fruit de la fusion des disques les plus
massifs, donc les plus riches en me´taux.
Une e´tude de´taille´e de cette relation a` diffe´rents redshifts montre e´galement une
variation de la pente avec celui-ci (Lopez-Cruz 1997; Gladders et al. 1998; Stott et al.
2009). Une premie`re explication a` ce phe´nome`ne a` e´te´ donne´e par Kodama & Ari-
moto (1997) : il serait le re´sultat de la correction k, l’e´cart duˆ a` l’expansion cosmique
entre l’intervalle d’e´misison et celui de re´ception, couple´e a` l’e´volution de la relation
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masse-me´tallicite´ des galaxies elliptiques au sein d’un amas. Cette e´volution permet
de contraindre les mode`les de formation et d’e´volution des galaxies elliptiques. Par
exemple, Gladders et al. (1998) ont compare´ les pentes observe´es et celles issues de
mode`les de formation de ces galaxies et en concluent que la majeure partie des el-
liptiques pre´sentes dans le coeur des amas se sont forme´es de manie`re monolithique
a` z > 2.0 pour ensuite e´voluer de manie`re passive, de´favorisant ainsi le mode`le de
formation hie´rarchique.
Stott et al. (2009) ont effectue´ une e´tude pousse´e de cette relation couleur-magnitude
sur des amas allant jusqu’a` z = 1. Ils ont ainsi pu tester les mode`les semi-analytiques
de formation re´alise´s par Bower et al. (2006) base´s sur les simulations nume´riques
a` N-corps du Milenium (Springel et al. 2005), apportant ainsi des contraintes sur le
roˆle des NAG et le phe´nome`ne de strangulation de´crit pre´ce´demment.
L’existence de cette se´quence des elliptiques et ses proprie´te´s constituent donc
un outil puissant pour l’e´tude des galaxies au seins des amas. Cette signature ca-
racte´ristique des environnements denses fournit e´galement un moyen efficace de
de´tection des amas ainsi qu’une estimation de leur redshift ce qui re´ve`le eˆtre tre`s
utile pour la cre´ation de larges e´chantillons d’amas (par exemple le releve´ RCS,
Gladders & Yee (2000)). Pour finir, comme nous le verrons dans le chapitre 4, elle
constitue un outils tre`s utile pour l’analyse d’un amas par effet de lentille gravi-
tationnelle puisqu’elle permet d’isoler une grande partie des galaxies d’un amas,
galaxies qui vont polluer et diluer l’intensite´ du signal de cisaillement.
Luminosite´
Au-dela` des aspects morphologiques et spectroscopiques des galaxies d’un amas,
il est e´galement inte´ressant de se pencher sur leur distribution ge´ne´rale, notamment
en terme de luminosite´. Pour cela, on utilise la ”fonction de luminosite´” de ces
galaxies qui traduit le nombre de galaxies par unite´ de volume et de luminosite´.
Celle-ci constitue un ingre´dient essentiel pour qui veut faire de la cosmologie avec
des galaxies.
De meˆme que pour la fonction de masse des amas aborde´e plus loin, il existe plusieurs
formes pour la fonction de luminosite´ (Binggeli et al. 1988), plusieurs domaines
d’applications et diffe´rents moyens de la de´terminer.
La forme ge´ne´ralement admise de cette distribution est la fonction de Schechter
(Schechter 1976) :
φ(L) =
dN
dL
=
φ∗
L∗
(
L
L∗
)α
e−L/L
∗
(2.57)
ou` la luminosite´ caracte´ristique L∗ de´limite le re´gime des luminosite´s L( L∗ pour
lequel la distribution de´croit de manie`re exponentielle et constitue avec la pente
logarithmique α et sa normalisation φ∗ les 3 parame`tres libres du proble`me.
La caracte´risation de cette fonction de luminosite´ peut s’aborder de diffe´rentes
manie`res : e´tude de la fonction associe´e a` chaque type spectral/morphologique, e´tude
de la fonction composite, influence de l’environnement sur les fonctions spe´cifiques
a` chaque type et sur la fonction composite ...
La valeur de la pente α et de la coupure exponentielle L∗ permet de contraindre
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les importances relatives de chaque population de galaxies ainsi que leur e´volution
avec le redshift. L’analyse dans diffe´rents filtres d’observations apporte e´galement
des informations supple´mentaires sur les transformations morphologiques et spec-
troscopiques subies par les galaxies. Parmi les e´tudes les plus re´centes, citons par
exemple les travaux de Ilbert et al. (2006) a` partir du releve´ VIMOS-VLT Deep
Survey et ceux de Zucca et al. (2009) sur le releve´ zCOSMOS. Rudnick et al.
(2009) ont quand a` eux analyse´ le cas spe´cifique des galaxies elliptiques dans les
amas afin de contraindre la formation et l’e´volution la relation couleur-magnitude
e´voque´e pre´ce´demment. Ils confirment ainsi l’e´volution de cette se´quence avec une
variation de la pente α et une augmentation significative de la luminosite´ associe´e
a` ces galaxies vers les petits redshifts (en particulier pour les galaxies les moins
lumineuses, la coupure L∗ restant relativement constante), et apportent donc des
contraintes sur l’efficacite´ des diffe´rents processus physiques capables d’alte´rer et de
transformer les galaxies d’un amas.
Le cas des amas de galaxies est quelque peu plus de´licat que l’e´tude de la fonc-
tion de luminosite´ des galaxies de champ. En effet, le proble`me re´side dans le fait
d’isoler les galaxies membres de l’amas du reste. En absence d’information spectro-
scopique (redshifts) et/ou d’un nombre suffisant de filtres d’observation, la me´thode
ge´ne´ralement utilise´e consiste simplement a` estimer le niveau de fond en luminosite´
hors de la zone couverte par l’amas et a` soustraire celui-ci a` la luminosite´ mesure´e
dans l’amas. Andreon et al. (2005) ont de´veloppe´ ne´anmoins une me´thode rigoureuse
du point de vue statitique pour estimer cette fonction de luminosite´ associe´e a` un
amas de galaxie (ajustement combine´ du fond et de la composante de l’amas).
Un des principaux inteˆrets de la fonction de luminosite´ dans le cadre de l’analyse
d’un amas de galaxies re´side dans son utilisation pour calculer la luminosite´ totale
de ce dernier. En effet, la luminosite´ totale s’exprime tre`s simplement a` partir de la
fonction Gamma d’Euler, Γ(a) =
∫∞
0 e
−tta−1dt = (a− 1)! si a > 0 :
Ltot =
∫ ∞
0
Lφ(L)dL = φ∗L∗Γ(α+ 2) (2.58)
De la meˆme manie`re, le nombre total de galaxies vaut Ntot = φ∗Γ(1+α). Les valeurs
typiques de la pente e´tant −2 < α < −1, on remarque que le nombre total de ga-
laxies diverge contrairement a` la luminosite´ totale qui reste domine´e par les galaxies
les plus brillantes.
Comme les valeurs de α et L∗ sont relativement bien contraintes et calibre´es en
fonction du redshift, du filtre d’observation et du type morphologique (par exemple
Ilbert et al. (2006)), le proble`me se re´sume a` estimer la normalisation.
Une autre approche pour de´terminer la luminosite´ totale d’un amas consiste simple-
ment a` faire la somme de la luminosite´ de chaque galaxie d’un catalogue limite´ en
magnitude, y soustraire la contribution des galaxies de champ (estime´e dans les zones
loin de l’amas) et corriger le re´sultat obtenu par l’extrapolation de la fonction de
Schechter aux plus faibles luminosite´s. Une coupure en magnitude se traduit par une
luminosite´ observe´e Lobs =
∫∞
Lmin
Lφ(L)dL = φ∗L∗[Γ(2 + α)− Γ(2 + α, Lmin/L∗)]. A
partir des proprie´te´s des fonctions Gamma incomple`tes Γ(a, b), on a alors la relation
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suivante (Bardeau et al. 2005) :
Ltot =
Lobs
(1− C) (2.59)
avec le facteur correctif
C =
Γ(2 + α, Lmin/L∗)
Γ(2 + α)
(2.60)
On obtient ainsi une estimation rapide de la luminosite´ totale sans passer par
l’ajustement du catalogue de galaxies e´tudie´ par une fonction de Schechter pour
en de´terminer la normalisation φ∗. Meˆme si les valeurs de la pente α et de la cou-
pure L∗ de´pendent a priori de l’amas conside´re´ (masse et redshift), on peut en
premie`re approximation utiliser des valeurs standards trouve´es dans la litte´rature
pour en estimer la luminosite´ optique totale.
Corre´lations avec la masse de l’amas
Nous avons vu pre´ce´demment que sous l’hypothe`se d’une formation hie´rarchique
d’un halo qui conduit a` un amas de galaxies en e´quilibre dynamique, des relations
analytiques s’obtiennent naturellement. Ces lois d’e´chelle qui relient entre elles les
diffe´rentes caracte´ristiques d’un amas sous forme de lois de puissance permettent
d’estimer rapidement la masse d’un amas a` partir d’une observable telle que la
tempe´rature ou la luminosite´ X de son gaz.
Comme les observations optiques fournissent e´galement un moyen efficace de ge´ne´rer
de larges e´chantillons d’amas, notamment graˆce a` la se´quence des elliptiques, il est
inte´ressant de chercher des relations similaires qui permettraient d’estimer la masse
a` partir d’une simple observable. Contrairement aux lois d’e´chelle X, il est cependant
impossible de relier de manie`re analytique simple la masse aux quantite´s optiques
d’un amas telles que son nombre de galaxies ou bien sa luminosite´.
Il existe ne´anmoins une base the´orique qui permet de construire des mode`les semi-
analytiques de distribution des galaxies au sein d’un amas. Ils utilisent ce qu’on
appelle le mode`le d’occupation du halo (HOD en anglais) dont l’ingre´dient princi-
pal est la distribution de probabilite´ qu’un halo de masse M contienne N galaxies,
P (N |M) (voir par exemple Ma & Fry (2000); Peacock & Smith (2000); Berlind &
Weinberg (2002); Zheng et al. (2009)).
Base´e sur les proprie´te´s hie´rarchiques de la formation et l’e´volution des structures,
cette approche permet d’e´tudier la distribution des galaxies dans le halo principal
de l’amas, a` la fois leur nombre et leur distribution spatiale. Elle donne e´galement
des pre´dictions sur le biais entre les galaxies et la matie`re noire, c’est-a`-dire sur le
rapport entre l’amplitude de la densite´ nume´rique de galaxies d’un amas de masseM
et l’amplitude du contraste de densite´ de matie`re correspondant (Peacock & Smith
2000).
Un autre moyen de confronter pre´dictions et observations consiste a` comparer la fonc-
tion de masse the´orique des amas avec la fonction de luminosite´ observe´e des galaxies
(Marinoni & Hudson 2002). Cela permet de pre´dire par exemple la de´pendance du
rapport masse/luminosite´ avec la masse ou bien le nombre de galaxies plus lumi-
neuses qu’une certaine limite dans un amas de masse M.
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La difficulte´ majeure de traiter de la corre´lation entre la masse d’un amas et les
proprie´te´s de ses galaxies (nombre et luminosite´) re´side dans la physique de celles-
ci. En effet, les divers me´canismes e´voque´s pre´ce´demment vont eˆtre plus ou moins
efficace pour modifier la population de galaxies selon la masse du halo et sa densite´
de galaxies, de meˆme que l’efficacite´ de la formation de galaxies a` partir du refroi-
dissement et de l’e´ffondrement du gaz intra-amas.
Tout ceci fait qu’il est bien plus direct de supposer que si de telles corre´lations
existent, alors elles doivent pouvoir se caracte´riser par des lois de puissance du type
M(obs, z) ∝ obsαf(z). On peut par exemple s’attendre a` ce que, dans un mode`le
de formation hie´rarchique simple, un amas 2 fois plus massif posse`de 2 fois plus de
galaxies, et ce quelque soit le redshift conside´re´, soit M(N, z) ∝ N . La puissance α
permet alors simplement de prendre en compte de possibles e´carts avec cette vision
simpliste qui ne fait par intervenir les processus de cre´ation/destruction de galaxies.
Comme nous le verrons dans le chapitre 5, du fait de la petite gamme en redshifts
couverte par l’e´chantillon e´tudie´, la dependance f(z) sera quant a` elle ne´glige´e.
Des observations optiques d’un amas permettent d’acce´der a` diffe´rentes infor-
mations plus ou moins directes : la luminsoite´ optique L, le nombre de galaxies N
(appele´e richesse par la suite) ainsi que la luminosite´ de la galaxie la plus brillante
LBCG.
Bien e´videmment, mesurer la luminosite´ ou la richesse d’un amas suppose que l’on
connaisse son rayon. Celui-ci est a priori inconnu mais il existe des relations empi-
riques qui permettent de l’estimer a` partir du nombre de galaxies observe´es dans
une certaine ouverture (Hansen et al. 2005). Meˆme si de telles me´thodes restent
parfois entaˆche´es d’erreurs (Johnston et al. 2007), la de´termination pre´cise du rayon
d’inte´gration pour le calcul de L ou N ne constitue par un facteur majeur d’incerti-
tude sur l’estimation finale de la masse qui reste pollue´e par la dispersion intrinse`que
de la corre´lation (Andreon & Hurn 2010).
Du fait de la profondeur limite´e des donne´es optiques, il est courant de se res-
treindre a` une certaine magnitude et de ne pas corriger la luminosite´ obtenue de
la fac¸on de´crite plus haut, d’autant plus que le nombre total de galaxie diverge.
Ge´ne´ralement, la valeur de cette coupure est choisie a` la magnitude correspondant
a` 0.4L∗, comme par exemple pour l’e´tude des amas de l’e´chantillon maxBCG par
Koester et al. (2007a,b). Il est e´galement usuel de se limiter a` la se´quence des el-
liptiques pour estimer la luminosite´ et le nombre de galaxies d’un amas, celles-ci
e´tant ”facilement” de´tecte´es et localise´es du fait de leur relation couleur-magnitude.
L’avantage d’effectuer de telles se´lections consiste a` mesurer des luminosite´s et des
richesses comparables d’une e´tude a` l’autre. Cependant, comme nous le verrons dans
le chapitre 5, d’autre facteurs limitants entre en jeu et rendent quelque peu ardue
la comparaison de la normalisation des corre´lations.
Il est e´galement possible de de´river d’autres quantite´s a` partir de ces 3 observables
et d’e´tudier leur corre´lation avec la masse de l’amas. Par exemple la distribution
spatiale en luminosite´ ou densite´ des galaxies (position du centre optique, sous-
tructures, profil radiaux, forme globale a` 2 dimension), la fraction de luminosite´
contenue dans la BCG, la luminosite´ des deuxie`me ou troisie`me galaxies les plus
brillantes, la fraction de luminosite´ attribue´e au milieu intra-amas (les me´canismes
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e´voque´s pre´ce´demment peuvent en effet libe´rer du mate´riel galactique dans l’espace
intra-amas, Lin & Mohr (2004) et re´fe´rences associe´es) ... Bien que secondaires, ces
grandeurs permettent d’obtenir des contraintes supple´mentaires a` la fois sur la phy-
sique des galaxies (formation/e´volution), sur l’e´tat dynamique d’un amas et sur le
mode`le de formation/e´volution hie´rarchique des structures (voir par exemple Lin
et al. (2004); Lin & Mohr (2004) pour une e´tude de´taille´e sur un large e´chantillon
d’amas proches). Ces quantite´s annexes restent ne´anmoins d’une part plus difficiles
a` mesurer et d’autre part plus sujettes a` la physique des galaxies, et donc avec des
corre´lations bien plus disperse´es.
La caracte´risation des corre´lationsM−N ,M−L etM−LBCG a` partir de l’e´chantillon
d’amas utilise´ pour cette the`se est pre´sente´e chapitre 5, ainsi qu’une comparaison
avec diffe´rents re´sultats trouve´s dans la litte´rature. La possibilite´ d’utiliser ces re-
lations comme estimateur de masse y est e´galement discute´e. A cause du nombre
restreint d’amas, les corre´lations avec les quantite´s optiques secondaires n’ont pas
e´te´ explore´es en de´tails et donc ne sont pas pre´sente´es dans ce manuscrit.
Pour finir sur les galaxies, citons 2 autres me´thodes qui permettent d’acce´der a`
la masse d’un amas : l’estimation de la masse dynamique d’un amas et la technique
dite des caustiques.
La premie`re fait simplement appel au the´ore`me du viriel et est historiquement a`
l’origine de la de´couverte de la matie`re noire. Si on conside`re que les galaxies se
comportent comme un gaz en e´quilibre avec le potentiel gravitationnel du halo de
matie`re noire, alors leur dispersion de vitesses donne un acce`s direct a` la masse
totale. Cette me´thode requiert donc l’hypothe`se hydrostatique ainsi qu’une mesure
pre´cise de la vitesse de chaque galaxie. Celle-ci s’obtient a` partir du redshift qui
donne acce`s a` la vitesse radiale. Tenant compte de ce facteur de projection, la mesure
de la dispersion de vitesses radiales σr donne donc :
Mviriel =
3Rσr
G
= 7.0× 1014
(
R
1Mpc
)( σr
1000 km.s−1
)
(2.61)
La seconde me´thode ne´cessite e´galement une estimation de la vitesse des galaxies,
et donc des donne´es spectroscopiques. L’ide´e est que dans le cadre de la formation
hie´rarchique des structures, un amas se forme par l’accre´tion de syste`mes plus petits.
Dans les re´gions externes d’un amas, les galaxies qui ont un mouvement apparament
ale´atoire posse`dent une composante radiale correspondant a` la chute vers le centre du
halo. Le champ de vitesse des galaxies dans ces re´gions externes contient donc cette
information. Comme cette vitesse d’effondrement est relie´e a` la masse de l’amas,
l’analyse d’un diagramme vitesse/distance au centre de l’amas permet de mesurer
directement la masse. Sur un tel diagramme, on peut constater (exemple figure 2.5)
que les galaxies sont distribue´es dans une re´gion en forme de trompette de´limite´e
par ce qu’on appelle les lignes caustiques. On peut alors montrer que leur amplitude
est relie´e a` la masse totale de l’amas (voir par exemple Kaiser (1987); Diaferio &
Geller (1997); Diaferio (1999); Geller et al. (1999); Diaferio et al. (2005)). L’avantage
principal de cette me´thode est qu’elle ne ne´cessite pas l’hypothe`se de l’e´quilibre
hydrostatique et donc peut s’appliquer a` des amas non relaxe´s en phase de fusion
ou bien dans les zones externes non thermalise´es.
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Fig. 2.5: Exemple de diagramme vitesse/distance au centre pour les galaxies de l’amas CL0024. La
plupart des galaxies se regroupent dans un re´gion en forme de trompette de´limite´e par les courbes
noires qui sont appele´es caustiques. Leur amplitude peut eˆtre relie´e a` la masse de l’amas. Figure
issue de la pre´sentation de A. Diaferio lors de l’e´cole d’e´te´ Enrico Fermi 2008 (disponible a` l’adresse
suivante : http ://www.sif.it/SIF/resources/public/files/va2008/Diaferio.pdf).
2.6.2 Gaz
La matie`re noire d’un amas de galaxies constitue environ 80% de sa masse, ses
galaxies 5%. Le reste de la masse est forme´ d’un gaz chaud, optiquement mince,
partiellement ionise´ et te´nu. Les densite´s de particules typiques d’un tel gaz varient
de ∼ 10−4cm−3 dans les re´gions externes de l’amas a` quelques ∼ 10−2cm−3 en son
centre. Sa tempe´rature kT atteint des valeurs comprises entre 0.5 et 15 keV, soit
plusieurs millions de degre´s, et traduit simplement l’intensite´ du puit de potentiel
gravitationnel de l’amas, kT ∝ GM/R.
Ce gaz se compose principalement d’hydroge`ne et d’he´lium totalement ionise´s. Les
e´le´ments lourds sont quant a` eux pre´sents avec des abondances de ∼ 0.3 fois celles
observe´es dans le soleil. La majeure partie des e´lectrons du gaz sont ceux issus de
l’hydroge`ne et de l’he´lium et leur densite´ est pratiquement inde´pendante de l’e´tat de
ionisation globale du gaz, ne ∼ 1.2nH ou` nH est la densite´ d’hydroge`ne. L’analyse
des proprie´te´s de ce gaz va permettre d’explorer l’e´tat dynamique d’un amas ainsi
que d’en estimer sa masse via l’hypothe`se de l’e´quilibre hydrostatique.
Luminosite´ X
Pour des amas de tempe´rature kT≥ 2 keV, le processus qui domine le spectre
d’e´mission du gaz est le rayonnement bremsstrahlung thermique continu d’un plasma
a` l’e´quilibre de ionisation (Sarazin 1986). Pour les amas de tempe´ratures plus faibles,
les raies d’e´mission des e´le´ments lourds deviennent importantes et modifient sensi-
blement le spectre mesure´.
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Ce rayonnement de freinage issu des inte´ractions entre les e´lectrons et les ions du
plasma a une e´missivite´ qui s’exprime :
/ν =
dL
dνdV
∝ g(hν, T )neniT−1/2e−hν/kT (2.62)
ou` g(hν, T ) ∝ ln(kT/hν) est le facteur de Gaunt, ne et ni sont les densite´s electro-
nique et ionique, ν la fre´quence conside´re´e. Apre`s inte´gration en fre´quences et sur la
distribution du gaz, on obtient des valeurs typiques de la luminosite´ X bolome´trique
d’un amas LX ∼ 1043 − 1045 erg.s−1.
Il est e´galement utile d’introduire la fonction de refroidissement ∆c(T ) associe´e au
processus de rayonnement (le gaz e´tant optiquement mince, l’e´mission bremsstrah-
lung s’e´chappe du gaz et donc celui-ci refroidi). La luminosite´ par unite´ de volume
s’exprime alors neni∆c(T ). Cette fonction de refroidissement permet entre autre de
caracte´riser la zone de refroidissement du gaz qui entraine un e´coulement de celui-ci
vers le centre de l’amas, le cooling flow en anglais.
Elle fournit e´galement le lien entre la brillance de surface S(θ) de l’amas (la quantite´
mesure´e par le te´lescope) et la mesure d’e´mission projete´e EM(r) =
∫
n2edl. Cela
donne acce`s a` la densite´ du gaz :
EM(r) =
4pi(1 + z)4S(θ)
Λc(T )
avec r = DA(z)θ (2.63)
En pratique, la luminosite´ X d’un amas est ge´ne´ralement calcule´e dans une
certaine bande d’e´nergie, [0.5− 2keV ] par exemple. L’avantage d’utiliser celle-ci par
rapport a` la luminosite´ bolome´trique est qu’elle ne de´pend pas ou tre`s peu de la
tempe´rature du plasma (Markevitch 1998). Les luminosite´s bolome´triques peuvent
eˆtre calcule´es graˆce a` des mode`les de distribution spectrale d’e´nergie, mais cela
introduit des incertitudes supple´mentaires et ne´cessite de faire une hypothe`se sur
la tempe´rature si celle-ci n’est pas connue. Je me suis donc restreint dans le cadre
de cette the`se aux luminosite´s calcule´es dans la bande [0.5 − 2keV ] a` partir des
observations du satellite XMM-Newton.
Tempe´rature
Comme nous l’avons vu pre´ce´demment, la tempe´rature est une quantite´ plus dif-
ficile a` mesurer que la luminosite´ X d’un amas car elle requiert une bonne statistique
afin de faire de la spectroscopie. Elle est obtenue graˆce a` l’ajustement du spectre
observe´ par un mode`le d’e´mission thermique (bremsstrahlung+raies des e´le´ments
lourds) convolue´ avec la re´ponse de l’instrument de mesure telles que les variations
de l’aire effective et de la re´solution spectrale en fonction de la bande d’e´nergie
conside´re´e. Il faut aussi bien e´videmment connaˆıtre le redshift de l’amas ainsi que
de l’absorption galactique qui correspond a` sa position sur le ciel.
En pratique, c’est surtout la forme du spectre qui permet d’obtenir la tempe´rature,
en particulier la position du cut-off exponentiel associe´ a` l’e´mission bremsstrahlung.
La forme du spectre permet e´galement d’estimer l’abondance des e´le´ments lourds
par l’intensite´ des raies d’e´misisons dont les positions donnent la valeur du redshift
de l’amas.
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Fig. 2.6: Exemple de carte de tempe´rature. Ici il s’agit de l’amas double A1750. Les contours
en noirs correspondent a` l’e´mission X mesure´e par XMM-Newton. On distingue clairement une
re´gion plus chaude en forme d’arc entre les 2 sous-amas situe´s au nord et au sud. La collision de ses
2 structures ge´ne`re des chocs dans le gaz qui se voit compresse´ et donc chauffe´. Dans le sous-amas
au sud, on remarque e´galement des re´gions plus chaudes qui correspondent a` une fusion ante´rieure
de 1-2 milliard d’anne´es. Figure tire´e de Belsole et al. (2004).
En premie`re approximation le gaz d’un amas peut-eˆtre conside´re´ comme isotherme.
L’estimation de la densite´ du gaz a` partir de la brillance de surface peut alors
eˆtre simplement associe´e a` la mesure de la tempe´rature globale pour en de´duire la
masse totale de l’amas graˆce a` l’e´quation de l’e´quilibre hydrostatique. Cependant
le milieu intra-amas n’est pas comple`tement isotherme, avec en particulier un gra-
dient de tempe´rature vers le centre. Il est donc pre´fe´rable de mesurer des profils
de tempe´rature qui permettent de calculer des profils de masse plus pre´cis. Avec
des intruments de re´solution suffisante il est meˆme possible d’effectuer des cartes de
tempe´ratures (figure 2.6). Celles-ci donnent alors acce´s a` la dynamique de l’amas.
On peut par exemple y observer des re´gions plus chaudes qui correspondent a` des
zones de compression sous l’effet de fusions en cours ou passe´es entre diffe´rentes
sous-structures.
Densite´
Une fois la tempe´rature du gaz connue, il ne reste ”plus” qu’a` estimer son profil
de densite´ ρg(r) afin d’en de´duire la masse de l’amas. Celui-ci peut eˆtre obtenu de 2
manie`res diffe´rentes.
La premie`re, non-parame´trique, consiste a` effectuer une de´projection de la brillance
de surface observe´e. Nous avons vu que celle-ci est relie´e a` la mesure d’e´mission
projete´e qui de´pend directement de la densite´ du gaz. Cette me´thode permet d’ob-
tenir des profils de densite´ 3D comple`tement mode`le-inde´pendant (voir par exemple
Croston et al. (2006); Morandi et al. (2007) pour des me´thodes de de´projection).
Le second moyen, plus simple, ne´cessite certaines hypothe`ses supple´mentaire. La
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premie`re consiste a` supposer que le gaz est isotherme et en e´quilibre hydrostatique.
Il faut ensuite conside´rer que les particules responsables de la masse M(r) sont
e´galement isothermes et donc de dispersion de vitesses σ1D constante. L’e´quation de
Poisson pour le potentiel gravitationnel φ implique alors (Voit 2005) :
d ln ρg
dr
= −µmp
kT
dφ
dr
= β
d ln ρ
dr
(2.64)
avec le parame`tre β = µmpσ21D/kT .
Si pour finir on suppose que le potentiel gravitationnel est ge´ne´re´ par une masse
distribue´e selon le profil de King (King 1962), ρ(r) ∝ [1 + (r/rc)2]−3/2, dont le
rayon de coeur rc pre´vient de la singularite´ centrale associe´e au profil d’une sphe`re
isotherme classique, alors on obtient alors comme profil de densite´ du gaz ρg(r) ∝
[1+(r/rc)2]−3β/2. Ce mode`le de densite´ du gaz, appele´ β-mode`le (Cavaliere & Fusco-
Femiano 1976), est un des profils parame´triques les plus utilise´s pour estimer la masse
hydrostatique d’un amas de galaxies a` partir d’observations X.
Les valeurs du parame`tre β et du rayon de coeur rc s’obtiennent alors simplement
par l’ajustement des observations X au profil de brillance de surface correspondant
qui s’exprime S(r) ∝ [1 + (r/rc)2]−3β+1/2.
D’autre mode`les plus fins peuvent e´galement eˆtre utilise´s comme par exemple un
double β-mode`le (Pratt & Arnaud 2002) pour lequel on introduit un second pa-
rame`tre βin afin de caracte´riser la partie interne de l’amas, pour r < rc.
Entropie
Une dernie`re grandeure associe´e a` la composante X d’un amas de galaxies qui
me´rite attention est l’entropie du gaz. L’analyse du profil d’entropie d’un amas de
galaxies fourni un moyen supple´mentaire d’e´tudier celui-ci, en particulier son histoire
thermodynamique. Aussi bon nombre de travaux sur les amas utilise cette approche,
notamment dans le but de tester l’hypothe`se d’auto-similarite´ (Bower 1997; Bryan
2000; Lloyd-Davies et al. 2000; Brighenti & Mathews 2001; Dos Santos & Dore´ 2002;
Pratt & Arnaud 2003; Ponman et al. 2003; Donahue et al. 2006; Pratt et al. 2006;
Morandi et al. 2007; Faltenbacher et al. 2007; Pratt et al. 2010).
L’entropie du gaz d’un amas, associe´e au potentiel gravitationnel de celui-ci, de´termine
sa structure et sa re´partition (Voit 2005). En effet, le gaz de plus forte entropie flotte
alors que le gaz d’entropie plus faible coule. Le gaz va donc avoir un comporte-
ment convectif jusqu’a` ce que ses surfaces isentropiques co¨ıncident avec les surfaces
e´quipotentiel du potentiel de la matie`re noire. Les profils de tempe´rature et de den-
site´ du gaz observe´s ne sont donc que le reflet de sa distribution en entropie.
Celle-ci s’exprime ge´ne´ralement (Voit 2005) :
K =
kT
µmpρ
2/3
g
(2.65)
Les me´canismes principaux responsables de la ge´ne´ration d’entropie sont les suivant :
– accre´tion re´gulie`re : l’accre´tion syme´trique gravitationnelle fait subir au gaz
un choc lorsqu’il entre dans l’amas (Knight & Ponman 1997; Tozzi & Norman
2001; Voit et al. 2003). Si le gaz est froid au moment de pe´ne´trer dans l’amas,
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alors seul le choc d’accre´tion est source de l’entropie du milieu intra-amas.
A l’oppose´, si le gaz subit des me´canismes de pre´-chauffage avant le choc, le
nombre de Mach de ce choc est moins important et le niveau d’entropie du gaz
refle`te a` la fois le processus d’accre´tion et la quantite´ de pre´-chauffage.
On peut montrer (Voit et al. 2005) que pour le cas d’un gaz froid, le profil
d’entropie ge´ne´re´ pas ce me´canisme d’accre´tion douce de´pend entie`rement de
l’histoire de l’accre´tion de masseM(t). Les objets avec des histoires d’accre´tion
identiques doivent donc eˆtre auto-similaires du point de vue entropique. Dans
le cas extre`me oppose´, si le gaz est intialement suffisament chaud, alors son
niveau d’entropie d’origine K0 avant l’accre´tion par le potentiel gravitation-
nel de matie`re noire domine le profil final d’entropie qui par conse´quent est
constant, e´gal a` K0.
– fusion hie´rarchique : en re´alite´, le gaz n’est pas parfaitement homoge`ne et ne
subit pas une accre´tion re´gulie`re et syme´trique. Le gaz entre dans l’amas sous
forme de sous-structures de densite´s diffe´rentes. Au lieu d’un choc d’accre´tion
unique et bien de´fini, l’entropie est ge´ne´re´e par une succe´ssion complexe de
diffe´rents chocs lors de l’entre´e de chaque sous-structure dans le milieu intra-
amas du halo principal. Ce genre de me´canisme ne´cessite la mise en place de
simulations nume´riques afin d’eˆtre e´tudie´ pre´cisemment (Navarro et al. 1995;
Kay 2004; Voit et al. 2005; Muanwong et al. 2006; Kay et al. 2007). Navarro
et al. (1995) ont par exemple montre´ qu’une simulation nume´rique de condi-
tions initiales cosmologiques standards conduit ce mode`le d’accre´tion a` former
des amas ayant des structures d’entropie proches de l’auto-similarite´.
Borgani et al. (2001, 2002) ont e´galement montre´ que des profils d’entropie
simule´s par ce mode`le complexe sont semblables en forme aux profils cre´e´s par
accre´tion re´gulie`re. Ils ont cependant une normalisation diffe´rente, l’accre´tion
re´gulie`re conduisant a` des profils d’entropie plus e´leve´s (voir par exemple Pon-
man et al. (2003); Voit et al. (2003) pour une discussion sur ce sujet).
Observationnellement, que c¸a soit avec une e´tude sur des amas combine´s (Ponman
et al. 2003) ou bien pris individuellement (Pratt et al. 2006), un e´cart avec les
pre´dictions the´oriques et les re´sultats de simulations nume´riques adiabatiques est
confirme´ meˆme si les profils observe´s restent tre`s similaires en forme (figure 2.7). Cela
te´moigne de l’impact de me´canismes non gravitationnels capables de modifier l’e´tat
thermodynamique du gaz intra-amas. La comparaison avec ces meˆmes simulations
adiabatiques indique la pre´sence d’un exce`s d’entropie (en particulier au centre des
amas) par rapport au mode`le de formation purement gravitationnel, re´sultat en
accord avec la diffe´rence de normalisation de la relation M − T entre observations
et simulations evoque´e pre´ce´demment.
2.6.3 Impact des me´canismes non-gravitationnels
Contrairement a` la matie`re noire qui est suppose´e eˆtre non collisionelle, la com-
posante baryonique est responsable de divers me´canismes qui influenc¸ent l’e´volution
purement gravitationnelle d’un amas. Les conse´quences de ces processus se situent
a` plusieurs niveaux : dispersion autour des lois d’e´chelle, brisure de l’auto-similarite´
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Fig. 2.7: Exemple de profils d’entropie normalise´s. La forme similaire apparaˆıt clairement, en par-
ticulier dans les re´gion externes. Proche du centre, la disperison est sensiblement plus importante
(largeur de la zone grise´e plus importante), ce qui traduit l’influence plus grande des processus non
gravitationnels. La droite en pointille´s correspond a` S ∝ R1.08, une valeur proche de la valeur 1.1
caracte´ristique de la forme d’un profil d’entropie ge´ne´re´ par une formation purement gravitation-
nelle d’un amas. Figure tire´e de Pratt et al. (2006).
(profils de tempe´rature, entropie, densite´, ... diffe´rents en forme), e´cart par rapport
aux lois d’e´chelle the´oriques (normalisations, pentes et e´volutions diffe´rentes).
La comparaison entre observations, simulations et the´orie permet de poser des
contraintes sur l’importance relative de chaque processus et de quantifier son impact
sur les proprie´te´s finales d’un amas. Les principaux suspects potentiellement respon-
sables de ces e´carts par rapport au mode`le the´orique de la formation hie´rarchique
purement gravitationnelle des structures sont pre´sente´s succintement dans ce qui
suit (se re´fe´rer par exemple a` Donahue & Voit (2004); Voit (2005) pour plus de
de´tails).
Pre´-chauffage
La forme des profils d’entropie dans les re´gions centrales des amas et leur forte
dispersion une fois normalise´s te´moignent d’un e´cart par rapport aux pre´dictions du
mode`le standard. Aussi il a e´te´ propose´ l’existence d’un seuil d’entropie universel
minimal du gaz avant son entre´e dans l’amas (Evrard & Henry 1991; Kaiser 1991)
afin d’expliquer la forme plus plate des profils observe´s.
L’analyse d’amas froids pour lesquels l’entropie intrinse`que a` la formation hie´rarchique
est suppose´e la plus petite sugge`re un seuil de l’ordre de ∼ 135 keV cm2 (Ponman
et al. 1999; Lloyd-Davies et al. 2000). Cette valeur, une fois incluse dans des simu-
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lations nume´riques adiabatiques e´tudiant la formation d’un amas, permet effective-
ment de retrouver une relation tempe´rature-luminosite´ telle que celles mesure´es a`
partir d’observations X (Bialek et al. 2001).
La pre´sence de cette entropie supple´mentaire fourni une explication a` l’e´cart de la
relation LX−T observe´e par rapport au mode`le the´orique : l’entropie issue de l’e´tape
de pre´-chauffage re´duit la propension du gaz a` eˆtre compresse´ dans les zones cen-
trales d’un amas. Cette re´sistance a` la compression est d’autant plus efficace que
l’amas conside´re´ a une faible masse. Les amas les plus froids ont donc une densite´
centrale amoindrie, ce qui se traduit par une e´missivite´ X plus petite. Ces amas
froids ont donc des luminosite´s X plus faibles que pre´vues par le mode`le purement
gravitationnel, d’ou` une pente de la loi d’e´chelle plus importante, ∼ 2.7 et non 2.
A partir d’arguments sur la quantite´ d’entropie supple´mentaire et les e´chelles d’e´nergies
mises en jeu, Lloyd-Davies et al. (2000) concluent que cette e´tape de pre´-chauffage
prend place a` des redshifts z < 7− 10 mais avant l’effondrement et la formation de
l’amas. Les me´canismes invoque´s comme responsables de cette injection d’e´nergie
supple´mentaire sont le pre´-chauffage par des quasars (lors de la re´ionisation de l’Uni-
vers), la population III d’e´toiles (les premie`res e´toiles) ainsi que des vents galactiques.
Meˆme si ce processus de pre´-chauffage permet d’expliquer la perte de similarite´ ob-
serve´e sur les profils d’entropies dans les zones centrales ainsi que la pente de la
relation LX − T , ce me´canisme souffre de plusieurs proble`mes. Par exemple, la va-
leur du seuil observe´ reste difficilement explicable (Lloyd-Davies et al. 2000). Il en
va de meˆme pour l’absence de coeurs isentropiques pour les amas les plus froids
(Tozzi & Norman 2001) pour lesquels l’e´tape de pre´-chauffage qui pre´ce´de l’entre´e
du gaz dans l’amas devrait dominer le profil d’entropie final. Ce processus non-
gravitationnel ne peut donc pas eˆtre le seul responsable des e´carts par rapport au
mode`le hie´rarchique.
Refroidissement radiatif
Du fait de son e´paisseur optique, le gaz perd de l’e´nergie par son e´mission brem-
sstrahlung. Cette perte radiative peut eˆtre exprime´e graˆce a` la fonction de refroi-
dissement Λc. Cette perte d’e´nergie, ∆q par particule, se traduit e´galement par une
re´duction d’entropie ∆K3/2 = ∆q/kT .
Ce me´canisme de refroidissement sera efficace si son temps caracte´ristique est infe´rieur
a` l’aˆge de l’amas∝ 1/H(zamas). Il peut s’exprimer comme le rapport entre l’enthalpie
et la puissance dissipe´e par radiation (Neumann & Arnaud 1999) :
tcool =
5
2
kT
nΛc(T )
(2.66)
L’effet direct de ce refroidissement est une diminution de la tempe´rature au centre
de l’amas la` ou` l’e´mission X est la plus importante. Paradoxalement, ce me´canisme
induit aussi une augmentation de sa luminosite´ X. Le refroidissement du gaz est
en effet associe´ a` une condensation graduelle de celui-ci au coeur de l’amas, ce qui
ge´ne`re un e´coulement vers le centre du gaz situe´ dans ses re´gions plus externes : c’est
ce qu’on appelle la re´gion de coolong flow (Cowie & Binney 1977; Fabian & Nulsen
1977; Mathews & Bregman 1978).
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Cela est ve´rifie´ observationnellement par la pre´sence de profils de brillance tre`s pique´s
au centre et avec un e´cart significatif par rapport a` l’isothermalite´ (par exemple
(Markevitch 1998)). La pre´sence de galaxies tre`s massives au centre des amas (ga-
laxies cD, voir chapitre 5) te´moigne e´galement de ce refroidissement radiatif. En
effet, de telles galaxies peuvent se former selon divers me´canismes, principalement
par la fusion de galaxies, mais aussi par l’accre´tion du gaz qui s’e´coule sur le coeur
des amas (Cowie & Binney 1977).
La prise en compte de ce me´canisme dans diverses simulations nume´riques permet de
re´concilier la relation LX − T obtenue avec celle de´duite d’observations (Muanwong
et al. 2001; Borgani et al. 2002; Dave´ et al. 2002; Kay et al. 2003). Cela constitue
donc un bon argument pour attribuer la perte de similarite´ des amas de galaxies et
les e´carts aux lois the´oriques a` ce processus.
Ne´anmoins un tel me´canisme souffre d’un proble`me majeur : un sur-refroidissement
associe´ a` une sur-condensation du gaz (Voit & Bryan (2001) par exemple). La` encore,
des me´canismes supple´mentaires sont ne´cessaires afin de re´concilier mode`les et ob-
servations, dans le cas pre´sent, des processus capables de re´guler ce refroidissement
radiatif dans le coeur des amas.
Supernovae et NAG
Les deux principaux acteurs capables d’agir de manie`re efficace sur le gaz au
coeur d’un amas afin d’en pre´venir un sur-refroidissement et une sur-condensation
sont les explosions de supernovae et les galaxies actives.
L’observation des e´le´ments lourds pre´sents dans le gaz sugge`re que l’e´nergie totale
injecte´e par les supernovae (chauffage et injection de matie`re par vents galactiques)
est de l’ordre de ∼ 0.3−1 keV par particule de gaz (Finoguenov et al. 2001a; Pipino
et al. 2002). Or la quantite´ d’e´nergie ne´cessaire pour e´viter un sur-refroidissement
tout en expliquant les relations masse-observables est environ ∼ 1 keV (Wu et al.
2001; Voit et al. 2002; Tornatore et al. 2003), soit la limite supe´rieure autorise´e par
l’observation de l’abondance des e´le´ments lourds. Donc, meˆme en supposant que
les supernovae transferent toute leur e´nergie sous forme thermique (pas de pertes
radiatives), elles ne peuvent a` elles seules que difficilement expliquer la compensation
du refroidissement radiatif.
Les NAG et leur e´jection de plasma relativiste constituent une alternative possible
(Valageas & Silk 1999; Wu et al. 2001; Cavaliere et al. 2002). La fac¸on dont ces
ejectats re´chauffent le gaz intra-amas reste cependant assez complexe et difficile a`
contraindre (Voit 2005).
Conduction thermique et me´lange turbulant
La conduction de la chaleur peut en principe contrebalancer en partie les pertes
radiatives dans les re´gions centrales d’un amas (Bertschinger & Meiksin 1986; Breg-
man & David 1988; Sparks 1992). Un plasma qui posse`de un certain gradient de
tempe´rature ∇T verra ses e´lectrons ge´ne´rer un flux de chaleur κs∇T avec κs ≈
6× 107T 5/2erg.cm−1s−1K−1 (Spitzer 1962).
Cependant, les observations de gradients de tempe´rature dans bon nombre de coeurs
d’amas tendent a` montrer qu’une conduction re´gulie`re de la chaleur par ce me´canisme
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n’est pas assez efficace (Voit et al. 2005). Des phe´nome`nes de turbulence capables de
me´langer gaz chaud et gaz froid sont une possibilite´ supple´mentaire pour ame´liorer
cette conduction thermique au coeur des amas de galaxies (Kim & Narayan 2003).
Au final, on retiendra que les amas de galaxies exhibent une remarquable simi-
larite´ de leur profils de tempe´rature, densite´ et entropie hors de leur re´gion centrale
R > 0.1R200 (par exemple Arnaud (2005)). Ceci semble confirmer que les me´canismes
pre´sente´s ici ne sont pas responsables d’une brisure de l’auto-similarite´ des amas mais
agissent plutoˆt sur les lois d’e´chelle. L’action de ces processus non gravitationnels
sur le coeur des amas, les moins massifs en particulier, ge´ne`re des e´carts parfois si-
gnificatifs avec les pre´dictions du mode`le hie´rarchique, par exemple la normalisation
de la relation M − T ou bien la pente de la relation LX − T . Pour finir, ces proces-
sus sont e´galement responsables d’une forte dispersion autour de ces lois d’e´chelle,
notamment par la pre´sence de coeurs froids (cooling core) pour certains amas. Ils
imposent donc une limite intrinse`que a` l’utilisation de quantite´s annexes pour esti-
mer la masse d’un amas de galaxies ce qui se re´percutera en particulier sur le calcul
de leur fonction de masse.
2.7 Les amas de galaxies comme contrainte cos-
mologique
Les amas de galaxies sont un outil formidable pour qui souhaite e´tudier les
phe´nome`nes physiques responsables de la formation et de l’e´volution des grandes
structures graˆce a` leurs proprie´te´s structurelles et leurs lois d’e´chelle qui fournissent
de pre´cieux e´le´ments de compre´hension de la physique mise en jeu.
La seconde utilite´ de ces objets est bien e´videmment l’influence des proprie´te´s cos-
mologiques de notre Univers sur leur caracte´ristiques observables. Il existe diffe´rents
moyens inde´pendants d’y parvenir et d’en de´duire des limites plus ou moins fortes
sur les parame`tres qui de´crivent tel ou tel mode`le cosmologique. Dans ce qui suit
sont pre´sente´es les principales applications cosmologiques des amas de galaxies ainsi
que les dernie`res contraintes qui de´coulent de leur e´tude.
2.7.1 Fraction de baryons
Les mode`les les plus simples de formation des amas sugge`rent que la proportion
de ses diffe´rentes composantes doit eˆtre similaire a` celle de l’Univers global. La frac-
tion de baryon d’un amas de galaxies, fb = Ωb/Ωm = fgaz + fgalaxies, est donc sense´e
eˆtre constante et commune a` tous les amas.
La densite´ de baryon Ωb peut eˆtre estime´e lors de l’ajustement du spectre de puis-
sance du FDC. La mesure de fb permet donc en the´orie de contraindre la densite´
de matie`re Ωm (White et al. 1993). Pour cela, il est e´galement ne´cessaire de dis-
poser d’une estimation inde´pendante de la constante de Hubble puisque Ωb ∝ h−2,
fgas ∝ h−3/2 et fgalaxies ∝ h−1.
Les e´tudes d’e´chantillons d’amas de galaxies qui se basent a` la fois sur l’estimation
de la fraction de gaz et de la fraction de galaxies sont rares (Lin et al. 2003). Ωm est
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plus ge´ne´ralement contrainte uniquement avec la fraction de gaz en supposant un
rapport fgalaxies/fgaz constant et de´termine´ par d’autres e´tudes (Ettori et al. 2003;
Allen et al. 2004).
Les difficulte´s principales de ce type d’analyses proviennent de la de´pendance de la
fraction de gaz avec le rayon conside´re´, fgaz augmentant avec celui-ci (Markevitch &
Vikhlinin 1997; Pratt & Arnaud 2002; Allen et al. 2004; Vikhlinin et al. 2006). Dans
les zones tre`s centrales, r < R2500, l’action des processus non gravitationnels (NAG
en particulier) ou bien la pre´sence d’une galaxie cD entrainent de fortes variations
sur la valeur estime´e de fgaz (Arnaud & Evrard 1999; Mohr et al. 1999; Vikhlinin
et al. 2006) ainsi qu’un de´ficit par rapport a` sa valeur globale a` l’e´chelle cosmique
(Ettori et al. 2003; Vikhlinin et al. 2006). Le caracte`re similaire des amas qui se
manisfeste de manie`re plus forte a` large distance du centre se retrouve e´galement
pour la fraction de gaz qui re´ve`le moins de variations d’amas a` amas et un meilleur
accord avec la fraction de gaz de l’Univers lorsqu’on se place a` r > R2500 (Vikhlinin
et al. 2006). L’utilisation de celle-ci comme contrainte cosmologique requiert donc
une analyse qui ne se focalise pas sur le coeur de l’amas et ne´cessite un instrument
avec un champ de vue suffisament grand (avantage donc ici a` XMM-Newton par
rapport a` Chandra).
Une autre source d’erreurs provient de la de´pendance observe´e entre fb et la masse
du syste`me conside´re´ avec des fractions plus grandes pour les amas les plus massifs
(Vikhlinin et al. 2006). La` encore, l’effet des processus non gravitationnels est la
cause de cette perte de similarite´, l’action de ces me´canismes e´tant plus importante
pour les amas les moins massifs.
Cette variation de fb avec le rayon et la masse d’un amas constitue le principal
obstacle pour faire de la cosmologie de pre´cision avec ce type d’analyse. Cependant,
les re´sultats obtenus restent assez fins et cohe´rents entre eux. Par exemple Ettori
et al. (2003) obtiennent Ωm = 0.37±0.08 a` partir de donne´es Beppo-SAX , Lin et al.
(2003) trouvent Ωm = 0.28 ± 0.03 avec des donne´es ROSAT/ASCA et Allen et al.
(2002) Ωm = 0.30± 0.04 avec des donne´es Chandra.
2.7.2 Proprie´te´s constantes des amas comme indicateur de
distance
Tout comme les supernovae, la position du premier pic dans le spectre du FDC
ou bien dans la fonction de corre´lation des galaxies (BAO), certaines proprie´te´s
des amas de galaxies sense´es eˆtre constantes peuvent servir de test ge´ome´trique et
donc apporter des contraintes sur Ωm et ΩΛ (ou le parame`tre de l’e´quation d’e´tat
de l’e´nergie noire). Ainsi, la fraction de gaz pre´sente´e pre´ce´demment ou bien le
rayon isophotal constituent 2 grandeurs qui peuvent eˆtre associe´es a` des chandelles
standards (Sasaki 1996; Mohr et al. 2000). Dans le meˆme esprit, les profils de me-
sure d’e´mission peuvent e´galement servir de contraintes cosmologiques, meˆme si cela
ne´cessite une correction associe´e a` l’e´volution standard des amas ainsi qu’une nor-
malisation de manie`re a` eˆtre auto-similaires (Arnaud et al. 2002a).
Ces contraintes sont e´quivalentes a` des tests ge´ome´triques pour sonder l’Univers et
sont donc a priori faciles a` mettre en place. Cependant ils reposent sur certaines hy-
pothe`ses plus ou moins fortes possibles sources d’erreurs syste´matiques. Par exemple,
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Fig. 2.8: Exemple de contraintes sur Ωm et ΩΛ a` partir des amas de galaxies. Ici, c’est la fraction de
gaz qui est utilise´e comme indicateur de distance. La comple´mentarite´ avec les contraintes de´duites
de l’analyse du FDC et des supernovae est e´vidente puisque les de´ge´ne´rescences associe´es a` chaque
jeu de donne´es ne sont pas les meˆmes. Figure tire´e de Allen et al. (2004).
l’estimation de la fraction de gaz requiert de de´terminer la masse totale d’un amas
ainsi que sa masse de gaz, ge´ne´ralement a` partir de mode`les the´oriques (profil NFW
et β-mode`le). La prise en compte de l’e´volution repre´sente aussi une limite forte
puisqu’il faut supposer celle-ci eˆtre standard.
Les contraintes obtenues restent ne´anmoins tre`s utiles, notamment lorsqu’elles sont
combine´es avec d’autres types d’analyses. Allen et al. (2004) ont obtenu par exemple
Ωm = 0.245 ± 0.04 et ΩΛ = 0.96 ± 0.2. On constate ainsi sur la figure 2.8 toute la
comple´mentarite´ avec les re´sultats de´duits du FDC et des supernovae.
2.7.3 Fonction de masse
Un autre moyen de mettre a` profit les amas de galaxies pour contraindre les
proprie´te´s cosmologiques de notre Univers consiste a` e´tudier leur distribution en
masse et son e´volution au cours du temps cosmique. On s’attend en effet a` ce que le
nombre d’amas compris dans un intervalle de masse a` un redshift donne´ de´pende
a` la fois des conditions intiales de la formation des structures, de la manie`re dont
elles e´voluent et des proprie´te´s globales de l’Univers. La possibilite´ de ”compter”
les amas de galaxies par tranches de masses et redshifts fournit donc un moyen de
confronter pre´dictions the´oriques et observations. L’e´tude de la fonction de masse,
comment la mesurer proprement et en de´duire des contraintes cosmologiques reste
un sujet vaste et de´passant largement le cadre de ma the`se. Il ne sera donc aborde´
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que brie`vement dans ce qui suit.
Le formalisme qui de´crit la distribution en masse des amas de galaxies a e´te´ intro-
duit par Press & Schechter (1974), sous les conditions d’un champ de perturbations
de densite´ gaussien et combinant formation des structures par effondrement gravi-
tationnel sphe´rique et croissance line´aire de ces perturbations. De manie`re ge´ne´rale,
Le nombre de halos au redshift z compris dans la tranche de masses [M,M + dM ]
peut s’e´crire :
n(M, z)dM =
ρ
M
f(ν)
dν
dM
dM (2.67)
ρ est la densite´ cosmique moyenne.
∫ +∞
ν f(ν)dν est la fraction d’espace couverte
par des sphe`res de masse ≥ M conside´re´es comme virialise´es. La forme de la fonc-
tion de masse est caracte´rise´e par la fonction f qui ne de´pend que de la variable
ν = δc(z)/σz(M). δc(z) repre´sente la limite du contraste de densite´ pour lequel un
halo est conside´re´ comme virialise´. Il correspond a` l’e´xtrapolation line´aire de δlin
du mode`le de formation ”top-hat” introduit pre´ce´demment. Sa valeur vaut 1.68 a`
tous les redshift dans un Univers EdS (voir Lacey & Cole (1993); Eke et al. (1996)
pour son expression dans des cosmologies diffe´rentes). σz(M) est l’amplitude des
fluctuations de masse a` l’echelle de masse M au redshift conside´re´. Elle s’obtient a`
partir de la croissance line´aire des perturbations et de sa valeur actuelle estime´e a`
l’e´chelle de 8 Mpc (e´quation 2.20).
La fonction f introduite par Press et Schechter correspond au mode`le hie´rarchique
de la formation des structures par effondrement gravitationnel sphe´rique. Elle s’ex-
prime :
f(ν) =
√
2
pi
exp(−ν
2
) (2.68)
D’autres expressions sont parfois utilise´es. Ainsi, Sheth & Tormen (1999) ont e´tendu
l’analyse a` l’effondrement d’un halo de manie`re elliptique et en de´duisent une nou-
velle fonction f semi-analytique (ajuste´e a` partir de simulations nume´riques). Jen-
kins et al. (2001) ont e´galement de´veloppe´ une autre fonction de masse, aussi semi-
analytique et contraintes graˆce a` diffe´rentes simulations nume´riques. La particularite´
de celle-ci tient dans le fait que la valeur de δc est constante a` tous les redshifts
et que la masse d’un halo est de´finie par rapport a` la densite´ moyenne de l’Univers,
M ∝ 180Ωm(z)ρc(z), plutoˆt que par rapport a` sa densite´ critique, M ∝ δvir(z)ρc(z).
Ils montrent qu’avec cette de´finition leur fonction de masse est pratiquement inva-
riante puisqu’elle re´ussit a` ajuster les re´sultats de simulations nume´riques avec des
pre´cisions infe´rieures a` 20% pour diffe´rentes cosmologies sous-jacentes, une pre´cision
suffisante a` la vue de la quantite´ de donne´es actuelle.
La sensibilite´ de la fonction de masse des amas de galaxies aux parame`tres cosmo-
logiques est e´vidente puisqu’apparaˆıt explicitement la normalisation du spectre de
fluctuations σ(M) (ou de manie`re e´quivalente σ8) et le taux de croissanceD(z), fonc-
tion des parame`tres cosmologiques ”usuels”. Plusieurs de´pendances cosmologiques
supple´mentaires apparaˆıssent naturellement lorsqu’on relie la fonction de masse aux
observations. Celles-ci fournissent le nombre moyen d’amas de masses supe´rieures
a` une certaine masse limite Mmin qui correspond par exemple a` une limite en flux
lumineux pour un e´chantillon d’amas X. Cette borne infe´rieure est de´pendante de
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la cosmologie via les lois d’e´chelles et la distance angulaire DA(z) qui va relier le
flux rec¸u et la luminosite´ d’un amas. Si on se place au redshift z ± dz/2 avec des
observations dans un angle solide dΩ, la quantite´ mesure´e est alors :
dN
dzdΩ(z)
=
[
dV
dzdΩ
(z)
∫ ∞
Mmin(z)
dM
dn
dM
]
(2.69)
L’e´le´ment de volume dV repre´sente une fonction supple´mentaire des parame`tres cos-
mologiques : une mesure pre´cise de cette fonction de masse permet donc en the´orie
d’obtenir des contraintes fortes sur les parame`tres libres du mode`le e´tudie´ et consti-
tue un outils puissant a` combiner avec les autres jeux de donne´es tels que le FDC
ou les supernovae.
Toutes ces de´pendances avec les diffe´rents parame`tres cosmologiques font qu’il
est assez difficle de deviner l’impact de chacun d’eux sur la forme, la normalisation
et l’e´volution de la fonction de masse.
On peut montrer ne´anmoins qu’elle de´pend principalement de Ωm et de σ8 avec une
e´volution tre`s sensible a` Ωm, notamment pour le nombre d’amas tre`s massifs (Oukbir
& Blanchard 1992). Une e´tude de´taille´e de l’impact des parame`tres cosmologiques
majeurs (Ωm, σ8, w et h) sur la fonction de masse est pre´sente´e dans Haiman et al.
(2001). On retiendra que Ωm influence le nombre d’amas a` tout les redshifts, un
plus grand Ωm donnant moins d’amas et vice versa. w change la pente de la distri-
bution en redshift (les cas ou` w > −1 pre´sentent une pente plus plate pour des
redshift supe´rieurs a` ∼ 0.55). La constante de Hubble quant a` elle posse`de une
influence similaire a` Ωm mais relativement moins forte.
L’analyse de l’abondance locale d’amas de masse M fournit une contrainte sur
l’amplitude de la perturbation de densite´ a` l’e´chelle physique R ∝ (M/Ωmρc)1/3
contenant cette masse. Cette e´chelle de´pend donc a` la fois de Ωm et de M et ne
permet de contraindre a priori qu’une relation entre Ωm et σ8. Aussi, les contraintes
issues de l’e´tude de la fonction de masse locale sont ge´ne´ralement pre´sente´es sous
la forme σ8Ωαm = A avec A - 0.4 − 0.6 et α - 0.4 − 0.6 (voir Wen et al. (2010)
pour une compilation re´cente des diffe´rents re´sultats a` partir d’e´chantillons d’amas
X ou optiques). Cette de´ge´ne´rescence peut-eˆtre brise´e de diffe´rentes manie`res (Voit
2005). Par exemple, en utilisant simplement des estimations inde´pendantes de σ8 ou
Ωm sous la forme de contraintes a priori. Une analyse de la fonction de masse sur
une gamme de masses suffisament large permet par ailleurs de caracte´riser la forme
du spectre P (k) qui est fortement de´pendante de Ωm, et donc fournit e´galement
un moyen de briser la de´ge´ne´rescence Ωm − σ8 (Reiprich & Bo¨hringer (2002) par
exemple). Il est aussi possible de traiter σ8 non pas comme un parame`tre libre du
mode`le mais de l’ajuster de fac¸on a` reproduire l’abondance locale observe´e une fois
le mode`le cosmologique spe´cifie´ (voir Haiman et al. (2001)). La dernie`re solution
consiste a` e´tudier l’e´volution de la fonction de masse a` diffe´rents redshift, e´volution
principalement dicte´e par Ωm.
Outre la difficulte´ de de´finir de manie`re satisfaisante une fonction de masse uni-
verselle, la principale source de proble`mes a` son application comme contrainte cos-
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mologique re´side dans l’estimation de la masse des amas. En effet, l’analyse de la
fonction de masse requiert de large catalogues d’amas dont les masses sont incon-
nues. Comme l’estimation directe de la masse d’un amas ne´cessite des donne´es de
grande qualite´ associe´es a` une analyse relativement complexe, il faut utiliser les lois
d’e´chelle afin de convertir une distribution en tempe´rature ou luminosite´X en distri-
bution en masse. Aussi, il est clair que toute erreur sur la normalisation ou la pente
des relations d’e´chelle va se re´percuter d’une manie`re plus ou moins significative sur
la mesure de la fonction de masse et donc sur la qualite´ finale des contraintes cos-
mologiques qui en sont de´duites. De manie`re ge´ne´rale, si l’on conside`re l’observable
X et comme estimateur de masse la relation d’e´chelle M200 −X, un releve´ d’amas
permet de mesurer la densite´ nume´rique co-mobile dn/d lnX dans des intervalles
logarithmiques en X.
Pour transformer cette observation en dn/d lnσ−1 (version diffe´rencielle de la fonc-
tion de masse), il est ne´cessaire de connaˆıtre la pente de la relation d’e´chelle,
αX = d lnX/d lnM , sa normalisation, ainsi que la pente effective de la relation
entre l’e´chelle de masse M et la dispersion correspondante, αM = d lnσ−1/d lnM .
En se plac¸ant a` une certaine e´chelle de masse Mfit et en se donnant une valeur de
Ωm, on peut alors de´duire la meilleure valeur σfit = σ(Mfit) de la fonction de masse
observe´e et ainsi obtenir σ8 - (Mfit/M8)αMσfit.
Il est possible de montrer (Voit 2000; Evrard et al. 2002; Seljak 2002) que toute
erreur ∆M/M sur la normalisation de la loi M200 −X produit alors un e´cart sur la
normalisation du spectre de puissance :
∆σ8
σ8
=
(
αM +
d lnσfit
d lnMfit
)
∆M
M
(2.70)
= αX
[
αM +
1
/J(lnσ−1 +BJ)&J−1
]
∆X
X
ou` la seconde ligne suppose que la fonction de masse de Jenkins a e´te´ utilise´e pour
de´terminer σfit. Evrard et al. (2002) ont montre´ que pour les amas riches, une erreur
syste´matique de 25% sur la masse induit une erreur de 10% dans la mesure de σ8, la
situation e´tant pire pour les amas de plus faibles masses (Huterer & White 2002).
La dispersion de la relation masse-observable constitue e´galement une source d’impre´cisions
(voir par exemple Pierpaoli et al. (2003)), notamment car le nombre re´el d’amas de
faible masse estime´ via la relation d’e´chelle a` des masses plus grandes de´passe le
nombre d’amas massifs ”de´place´s” dans le sens oppose´. Cela va se traduire par une
normalisation de la fonction de masse sur-estime´e et donc une sur-estimation de σ8.
La pre´cision de l’estimation des masses utilise´es pour calibrer la relation d’e´chelle
va donc directement influencer la qualite´ des contraintes cosmologiques de´duites
de la fonction de masse, la dispersion des amas autour d’une loi donne´e e´tant la
somme (quadratique) de la dispersion statistique cause´e par l’erreur de mesure sur
les masses et observables avec la dispersion intrinse`que de la relation, cause´e quant
a` elle par les divers processus physiques pre´sente´s pre´ce´demment. Aussi, une estima-
tion ”parfaite” de la masse des amas servant a` l’e´talonnage de la relation n’est donc
pas ne´cessaire a` cause de cette dispersion intrinse`que (dans notre cas, nous verrons
au chapitre 5 que nos estimations des masses sont suffisament pre´cises pour que la
dispersion statistique soit plus petite que la dispersion intrinse`que). La ”meilleure”
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loi d’e´chelle sera donc celle qui pre´sente la plus faible dispersion intrinse`que. En
pratique, il est courant de tenir compte de la dispersion (totale) de la loi d’e´chelle en
convoluant la fonction de masse test par un filtre gaussien g(x,σ) = e−x2/2σ2/(
√
2piσ)
ou` σ est la dispersion de la relation, x = logM (Ikebe et al. 2002; Reiprich & Bo¨hrin-
ger 2002).
Une solution alternative au proble`me lie´ a` la caracte´risation de la loi d’e´chelle uti-
lise´e comme estimateur de masse consiste a` re´aliser une auto-calibration de celle-ci.
Sa pente et sa normalisation (et e´ventuellement les parame`tres qui de´crivent son
e´volution) sont conside´re´s comme des parame`tres libres du proble`me et sont ajuste´s
en meˆme temps que les parame`tres cosmologiques (Levine et al. 2002; Hu 2003; Ma-
jumdar & Mohr 2004; Lima & Hu 2005). Afin d’eˆtre effective, cette me´thode requiert
un large catalogue d’amas couvrant une large gamme de masses et de redshifts. Son
avantage re´side dans le fait de ne pas utiliser une relation calibre´e sur un e´chantillon
d’amas diffe´rent de celui e´tudie´, ce qui permet d’e´viter par exemple l’impact des biais
de se´lection. Cette approche est donc bien plus consistante mais a l’inconve´niant de
re´duire les contraintes sur les parame`tres cosmologiques de´duits, chaque parame`tre
libre ajoute´ augmentant naturellement l’erreur statistique finale.
Dans l’attente de de´veloppement sur cette voie de l’auto-calibration, le travail
dans lequel s’inscrit cette the`se dans le contexte cosmologique devient e´vident :
un e´talonnage pre´cis des relations d’e´chelle est ne´cessaire a` une estimation pre´cise
de la fonction de masse afin d’en tirer des contraintes fortes sur les parame`tres
cosmologiques.
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Chapitre 3
Les lentilles gravitationnelles
3.1 Bref historique
La premie`re re´fe´rence au phe´nome`ne de lentille gravitationnelle date du de´but
du dix-neuvie`me sie`cle, soit plus de 100 ans avant la the´orie de la Relativite´ d’Ein-
stein. Un mathe´maticien et astronome allemand du nom de Johann Soldner calcula
l’angle de de´flexion provoque´ par le Soleil et obtint la valeur de α = 0.84′′ a` partir
des lois newtoniennes de la physique. En 1911, Albert Einstein de´rive la meˆme valeur
(Einstein 1911). Quelques anne´es plustard, apre`s avoir mis sur pied sa the´orie de
la Relativite´ Ge´ne´rale, Einstein obtient enfin la valeur correcte α = 1.78′′ (Einstein
1916). Celle-ci vaut 2 fois la valeur newtonienne, traduisant l’effet de la courbure
qui n’apparaˆıt pas lorsqu’on traite les photons comme des particules en me´canique
classique.
L’expe´dition mene´e en 1919 par Arthur Eddington confirma alors observationnelle-
ment cette valeur avec une pre´cision de 20% (Dyson et al. 1920), constituant ainsi
la seconde preuve observationnelle de la validite´ de la the´orie d’Einstein a` l’e´chelle
du syste`me solaire (la premie`re e´tant l’avance´e se´culaire du pe´rihe´lie de Mercure).
Il faut attendre les anne´es 30 et les travaux du suisse Zwicky pour que soit envisage´e
la possibilite´ d’utiliser l’effet de lentille gravitationnelle pour estimer la masse du
de´flecteur et comme te´lescope naturel (Zwicky 1937).
Du point de vue observationnel, c’est en 1979 que la premie`re de´tection d’un mirage
gravitationnel est re´alise´e. La de´couverte par Walsh et al. (1979) du premier quasar
double ouvre alors pleinement les portes de cette nouvelle branche de l’astrophy-
sique : Lynds & Petrosian (1986) et Soucail et al. (1987) reportent les premie`res
observations de structures en forme d’arc au sein d’amas de galaxies ; Paczynski
(1987) e´met l’hypothe`se que ces arcs de couleur bleue et a` faible brillance sont les
images gravitationnellement de´forme´es de galaxies situe´es en arrie`re-plan. Soucail
et al. (1988) confirment cela en mesurant le redshift de l’arc observe´ au centre de
l’amas A370, situe´ a` z = 0.724.
La qualite´ des intruments de mesure est en constante ame´lioration et le domaine
d’application de l’effet de lentille gravitationnelle ne cesse d’augmenter allant de la
de´tection d’exoplane`tes a` la mesure de la distribution de la matie`re noire a` l’e´chelle
cosmique, en passant par la mesure de la masse des amas de galaxies ou bien la
recherche des premie`res galaxies de l’Univers !
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Un bon nombre de revues existent sur le sujet, tant sur le plan the´orique que sur
le plan observationnel, focalise´es sur tel ou tel domaine d’application. Le lecteur
pourra par exemple se re´fe´rer a` Blandford et al. (1989); Blandford & Narayan (1992);
Schneider et al. (1992); Refsdal & Surdej (1994); Wambsganss (1998); Bartelmann
& Schneider (2001); Schneider et al. (2006); Wambsganss (2006).
Le but des sections suivantes est de pre´senter succintement les bases de la the´orie
des lentilles gravitationnelles ainsi qu’un aperc¸u de ses diffe´rentes applications, no-
tamment dans le re´gime des lentilles faibles avec l’estimation de la masse des amas
de galaxies.
3.2 De´flection de la lumie`re par une masse ponc-
tuelle
Pour commencer simple, conside´rons le cas d’une masse de´flectriceM ponctuelle
et place´e a` l’origine des coordonne´es d’un espace-temps isotrope et statique. La
me´trique caracte´risant un tel espace est la me´trique de Schwarzchild :
ds2 = c2
(
1− rs
r
)
dt2 − 1
1− r/rsdr
2 − r2(dθ2 + sin2 θdφ2) (3.1)
ou` rs = 2GM/c2 est le rayon de Schwrazchild.
Hors du voisinage du de´flecteur, on suppose l’espace homoge`ne et isotrope, gou-
verne´ par la me´trique de FLRW introduite au chapitre pre´ce´dent. Les distances du
proble`me (entre l’observateur, la masse de´flectrice et l’objet source) sont donc des
distances diame`tre-angulaires et sont suppose´es suffisament grandes pour faire l’ap-
proximation des petits angles. On supposera e´galement que les trajectoires conside´re´es
passent suffisament loin de la masse de´flectrice (r ( rs) afin de faire l’approxima-
tion des champs gravitationnels faibles caracte´rise´s par un potentiel newtonien. Cela
permettra notamment d’utiliser l’e´quation de Poisson pour relier ce potentiel a` la
distribution en masse de la lentille.
La situation typique d’un effet de mirage gravitationnel est pre´sente´e figure 3.1. Elle
se carcate´rise formellement par l’e´quation des lentilles liant la position de la source
et de son image (OI = OS + SI) :
θ = θs + α
DLS
DOS
(3.2)
ou` l’angle de de´flection α va de´pendre du parame`tre d’impact b et du potentiel
gravitationnel de la masse de´flectrice. Pour le de´terminer, il faut donc calculer la
trajectoire d’un photon au voisinage de cette masse.
Graˆce a` la me´trique de Schwarzchild, on peut calculer le mouvement d’une parti-
cule de masse m + M dans le champ gravitationnel de M a` partir de l’e´quation
diffe´rentielle suivante (ge´ne´ralisation de l’e´quation de Binet, voir Perez (1999) pour
une de´rivation comple`te) :
d2u
dφ2
+ u =
GMm2
L2
+
3GM
c2
u2 (3.3)
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Fig. 3.1: Sche´ma du banc d’optique d’une lentille gravitationnelle. La source S est observe´e sous
l’angle "θI par l’observateur en O. La diffe´rence avec l’angle "θs sous lequel elle devrait eˆtre vue
en l’absence de de´formation est l’angle de de´lfexion α. Les distances entre la source, la lentille et
l’observateur sont des distances diame`tre-angulaires.
ou` u = 1/r et L le moment cine´tique de la particule m.
Cette e´quation est la meˆme que l’e´quation newtonienne classique plus un terme
quadratique (3GM/c2)u2. La re´solution de cette e´quation ame´liore´e par rapport au
cas classique permet entre autre de calculer correctement l’avance du pe´rihe´lie de
Mercure.
Dans le cas de la trajectoire d’un photon, il suffit de re´soudre cette e´quation pour
une particule de masse m = 0. Pour cela, on remplace le terme quadratique par sa
valeur approche´e 3GMu0/c2 avec r0 = 1/u0 = b/ cos(φ− φ0) solution de l’e´quation
sans le terme d’ordre 2, u0” + u0 = 0. b est le parame`tre d’impact de la trajectoire
du photon et φ0 l’angle du vecteur position correspondant.
Si on introduit l’angle entre le vecteur position le long de la trajectoire et sa valeur
dans le plan du prame`tre d’impact, ψ = φ−φ0, alors on peut montrer que la solution
de l’e´quation du mouvement s’e´crit :
u =
1
r
=
cosψ
b
+
GM
b2c2
(cos2 ψ + 2 sin2 ψ) (3.4)
En coordonne´es carte´siennes, x = r cosψ et y = r sinψ, cette expression permet
d’e´valuer le comportement asymptotique de la trajectoire du photon. Pour y ( x,
on a
x ≈ b± 2GM
bc2
y (3.5)
L’angle entre ces 2 asymptotes α/2 = arctan(x/y) ∼ x/y donne alors la de´viation
angulaire subie par le photon et donc l’expression de l’angle de de´flection :
α =
4GM
bc2
(3.6)
72 CHAPITRE 3. LES LENTILLES GRAVITATIONNELLES
ou` le parame`tre d’impact b = θDOL.
On peut e´galement obtenir cette expression en utilisant le principe de Fermat en
optique. En effet, la de´formation de l’espace-temps cre´e´e par la masse de´flectrice
peut eˆtre vue comme une modification de l’indice optique du milieu traverse´ par les
photons puisque dL = dr/(1− rs/r) ≈ (1 + r/rrs)dr. Le principe de moindre action
stipule alors que la lumie`re suit la trajectoire qui minimise son chemin optique. La
valeur extre´male de ce dernier par rapport au parame`tre d’impact, dL/db = 0, per-
met finalement de retrouver l’expression de l’angle de de´flection α.
L’e´quation re´gissant le proble`me d’un mirage gravitationnel, appele´e e´quation
des lentilles, est donc :
θ = θs +
θ2E
θ
(3.7)
ou` le rayon d’Einstein (rayon angulaire) vaut :
θE =
√
4GM
c2
DLS
DOSDOL
(3.8)
Cette quantite´ qui de´pend a` la fois de la masse de la lentille et de la ge´ome´trie du
syste`me via le rapport des distances, est une e´chelle naturelle du proble`me et sera
abondamment utilise´e par la suite. Sa valeur typique de´pend du re´gime d’application
et vaut ∼ 1 mas pour les de´formations d’une e´toile dans la galaxie, ∼ 2 arcsec pour
une galaxie lentille et ∼ 10 arcsec pour un amas de galaxies.
Une premie`re solution inte´ressante de cette e´quation concerne le cas ou` la source est
aligne´e avec la masse de´flectrice le long de la ligne de vise´e, c’est-a`-dire θs = 0. Du
fait de l’invariance par rotation autour de l’axe optique, cette source sera observe´e
comme un anneau de rayon physique RE = θEDOL.
De manie`re plus ge´ne´rale, l’e´quation des lentilles posse`de 2 solutions
θ± =
1
2
(
θs ±
√
θ2s + 4θ
2
E
)
(3.9)
A une source ponctuelle (avec θs 1= 0) sera donc associe´e 2 images observe´es sur le
ciel de part et d’autre de la position de la source. L’une d’elle se situe a` l’inte´rieur du
rayon d’Einstein, l’autre a` l’exte´rieur et se´pare´e d’un angle ∆θ ≥ 2θE. En pratique,
on constate que l’e´quation des lentilles n’est pas bijective puisque pour une source
donne´e, on peut observer plusieurs images, alors qu’a` une image donne´e correspond
une seule source.
Si on fait l’hypothe`se d’un milieu transparent sans aucun me´canisme d’absorption, de
diffusion ou d’e´mission, alors la brillance de surface est conserve´e par effet de lentille
gravitationnelle (Etherington 1933). C’est e´galement un phe´nome`ne achromatique
puisqu’aucune de´pendance avec la longueur d’onde n’apparaˆıt dans les e´quations.
La brillance du surface de la source Is est transforme´e dans le plan image par :
I(θ) = Is[θs(θ)] (3.10)
Le rapport des e´le´ments de surface, proportionels a` sin θdθ ∼ θdθ dans l’approxima-
tion des petits angles, donne donc le rapport des flux entre l’image et la source. Cette
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quantite´, appele´e amplification pour le cas d’une source ponctuelle, vaut donc :
µ =
θ
θs
dθ
dθs
(3.11)
L’e´quation des lentilles permet alors d’obtenir la valeur de l’amplification correspon-
dant a` chaque image de la source :
µ± =
[
1−
(
θE
θ±
)4]
=
u2 + 2
2u
√
u2 + 4
± 1
2
(3.12)
ou` u = θs/θE est le parame`tre d’impact b exprime´ en unite´s du rayon d’Einstein. A
l’image situe´e a` l’inte´rieur du rayon d’Einstein, θ− < θE, correspond l’amplification
µ− < 0. Cette image a donc une parite´ ne´gative (image dans un miroir de la source).
L’amplification totale mesurable, somme de l’amplification de chaque image, vaut :
µ = |µ+|+ |µ−| = u
2 + 2
u
√
u2 + 4
(3.13)
On peut remarquer que µ est toujours supe´rieur a` 1 : une des 2 images est toujours
amplifie´e et apparaˆıt donc plus brillante. D’autre part, µ diverge lorsque la source se
rapproche de l’axe optique : l’anneau d’Einstein est sense´ avoir une amplification in-
finie. Cependant, les objets ne sont pas ponctuels et donc cette divergence disparaˆıt.
Pour une source place´e en θE, on aura par exemple µ = 1.34.
3.3 Diffe´rents re´gimes, diffe´rentes applications
Jusqu’a` pre´sent nous avons conside´re´ le cas simpliste d’une masse de´flectrice
ponctuelle, du moins de densite´ uniforme et sphe´rique. Pour aller plus loin, il faut
prendre en compte la possibilite´ d’une lentille non syme´trique par rapport a` l’axe
optique. Nous conside´rerons e´galement des sources e´tendues spatialement, ce qui
ne´cessite une approche diffe´rentielle de l’e´quation des lentilles.
3.3.1 Cas ge´ne´ral
La premie`re e´tape a` franchir pour ge´ne´raliser le proble`me consiste a` remplacer
les angles par des vecteurs a` 2 dimensions repre´sentant les positions angulaires dans
le ciel. Cela permet de traiter les cas ou` la lentille n’est plus syme´trique par rotation
autour de l’axe optique.
L’angle de de´flection s’obtient toujours de la meˆme manie`re graˆce au principe de
Fermat dans l’approximation des champs faibles :
+α =
2
c2
∫
∇⊥+Φdz (3.14)
avec∇⊥ l’ope´rateur gradient a` 2 dimensions perpendiculaire a` la ligne de vise´e et Φ le
potentiel gravitationnel newtonien (pour une source ponctuelle, φ = −GM/√b2 + z2
donc ∇⊥+Φ = GM+b/(b2 + z2)3/2 et, apre`s inte´gration sur z, +α = GM+b/(c2b2)).
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En the´orie, cette inte´grale doit se calculer le long de la trajectoire modifie´e par la
lentille. Cependant on peut se placer dans le cas de petits angles, de sorte que celle-ci
peut s’effectuer sur la trajectoire non de´fle´chie (approximation de Born). Pour les
galaxies et les amas, cette simplification est totalement justifie´e puisque typiquement
α ∼ 1′′ et α ∼ 30′′ respectivement.
La seconde simplification consiste a` supposer la lentille mince. Cela signifie que la
zone ∆z ∼ ±b autour de la lentille sur laquelle la de´flexion est effective est tre`s
petite devant les autres distances le long de l’axe optique. Graˆce a` cela, on peut
utiliser les quantite´s projete´es sur le ciel, dans le plan perpendiculaire a` la ligne de
vise´e a` la position DOL de la lentille. La distribution de masse tridimensionnelle du
de´flecteur se carcate´rise ainsi par sa densite´ de masse surfacique dans ce plan :
Σ(+b) =
∫
ρ(+b, z)dz (3.15)
L’e´quation de Poisson se re´e´crit quant a` elle apre`s avoir de´compose´ le laplacien
tridimensionnel selon le plan du ciel et l’axe optique :
∆⊥+Φ = 4piGρ(+b, z)− ∂
2+Φ
∂z2
(3.16)
Cela nous permet de calculer l’angle de de´flection total graˆce a` l’e´quation suivante :
+∇⊥+α = 2
c2
∫ +∞
−∞
[
4piGρ(+b, z)− ∂
2+Φ
∂z2
]
dz =
8piG
c2
Σ(+b) (3.17)
dont la solution, obtenue par une inte´gration par parties, est :
+α =
4G
c2
∫
d2b′Σ(+b′)
+b−+b′
|+b−+b′|2 (3.18)
Si on introduit la densite´ surfacique critique
Σc =
c2
4piG
DOS
DOLDLS
- 0.35
( D
1Gpc
)−1
g.cm−2 (3.19)
ou` D = DOS/(DOLDLS), on peut re´e´crire l’e´quation des lentilles (dans l’hypothe`se
de lentille mince) :
+θ = +θs − +ˆα(+θ) , +ˆα = 1
pi
∫
d2θ′
Σ(+θ′)
Σc
+θ − +θ′
|+θ − +θ′|2 (3.20)
On peut ainsi constater qu’une lentille de densite´ surfacique constante e´gale a` la
densite´ critique aura un angle de de´flexion +ˆα = +θ, ce qui implique +θs = 0 quelque
soit +θ : la masse de´lfectrice focalise la lumie`re comme une lentille parfaite a` laquelle
peut eˆtre associe´e une distance focale. En pratique, les lentilles gravitationnelle ne
sont pas homoge`nes et sont donc astigmatiques.
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En terme de valeurs typiques, les rapports entre la densite´ surfacique Σ ∼M/R2 et
la densite´ critique pour une galaxie ou un amas valent :
Σgal/Σc - 1
(
M
1011M"
)(
Rgal
10kpc
)−2( D
1Gpc
)
(3.21)
Σamas/Σc - 0.1
(
M
1015M"
)(
Ramas
3Mpc
)−2( D
1Gpc
)
(3.22)
Outre la densite´ de masse surfacique de la lentille, il est e´galement utile d’intro-
duire la projection de son potentiel gravitationnel dans le plan DOL. Il s’obtient en
inte´grant le potentiel tridimensionnel le long de la ligne de vise´e :
ψ(+θ) =
DL
DOLDOS
∫
Φ(DOL+θ, z)dz (3.23)
En utilisant les relations +∇2 ln θ = +θ/θ2 et ∆2 ln θ = 2piδ(2)(+θ) (∆2 = D2OL∆⊥), on
peut lier le potentiel projete´ a` l’angle de de´flection, +∇2ψ(+θ) = (DLS/DOS)+α et donc
a` la densite´ surfacique pour obtenir l’e´quation de Poisson a` 2 dimensions
∆2ψ(+θ) = 2
Σ(+θ)
Σc
(3.24)
dont la solution permet d’exprimer le potentiel gravitationnel projete´ (e´quivalent a`
un potentiel de de´lfexion) en fonction de la densite´ surfacique de la lentille :
ψ(+θ) =
1
pi
∫
d2θ′
Σ(+θ′)
Σc
ln |+θ − +θ′| (3.25)
L’e´quation des lentilles permet donc de relier les positions dans le plan image a`
celles dans le plan source graˆce au potentiel gravitationnel projete´. Dans le cas de
sources e´tendues, la lentille va e´galement modifier la forme de l’objet. Pour estimer
cette de´formation, il suffit de comparer l’effet diffe´rentiel de la lentille sur des rayons
lumineux voisins.
Si on de´veloppe au premier ordre l’e´quation des lentilles, on peut alors exprimer la
distorsion gravitationnelle par sa matrice de de´formation
A(+θ) =
(
∂+θs
∂+θ
)
=
(
δij − ∂αˆi(
+θ)
∂θj
)
=
(
δij − ∂
2ψ(+θ)
∂θi∂θj
)
(3.26)
Elle caracte´rise les effets conjugue´s de 2 de´formations ge´ome´triques fonctions des
de´rive´es secondes du potentiel gravitationnel projete´ ψ,ij. La premie`re est une fo-
calisation isotrope du faisceau lumineux et est associe´e a` la convergence κ(+θ) =
(ψ,11+ψ,22)/2 = Σ(+θ)/Σc d’apre`s l’e´quation 3.24. La seconde partie de la distorsion
est une de´formation anisotrope qui traduit l’astigmatisme de la lentille. Son inten-
site´ dans chacune des 2 directions est donne´e par la composante correspondante du
cisaillement complexe γ(+θ) :
γ1(+θ) =
ψ,11 − ψ,22
2
= |γ(+θ)| cos[2φ(+θ)] (3.27)
γ2(+θ) = ψ,12 = ψ,21 = |γ(+θ)| sin[2φ(+θ)] (3.28)
γ(+θ) = γ1(+θ) + iγ2(+θ) = |γ(+θ)|e2iφ("θ) (3.29)
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On peut ainsi e´crire la matrice de de´formation de manie`re plus explicite :
A(+θ) =
(
1− κ− γ1 −γ2
−γ2 1− κ+ γ1
)
(3.30)
= (1− κ(+θ))
(
1 0
0 1
)
− |γ(+θ)|
(
cos[2φ(+θ)] sin[2φ(+θ)]
sin[2φ(+θ)] − cos[2φ(+θ)]
)
(3.31)
Sous cette forme, on distingue bien les 2 effets qui transformeront une source intia-
lement circulaire de rayon 1 en un cercle de rayon κ si γ = 0 et, si κ = 0, en une
ellipse de demi grand axe a = 1/(1− |γ|) faisant un angle φ avec l’axe de la premie`re
coordonne´e (demi petit axe b = 1/(1+ |γ|). La combinaison des 2 est donne´e par les
valeurs propres de la matrice de de´formation, (1−κ±|γ|). Elles correspondent donc
dans le cas d’une source circulaire au rapport entre les axes principaux de l’ellipse
image et le rayon initial de la source.
En terme de surface, celle de l’image S vaut
S = µS0 , µ = 1/detA = 1/[(1− κ)2 − |γ|2] (3.32)
ce qui ge´ne´ralise le concept d’amplification introduit pre´ce´demment : la de´flexion
diffe´rentielle induit une variation de la forme et de la surface de la source qui se
traduit par une variation du flux de lumie`re rec¸u. La matrice de de´formation A est
donc l’inverse de la matrice d’amplificationM dont le de´terminant µ = detM donne
le rapport des flux entre l’image et la source (et son signe donne la parite´ de l’image).
Pour re´sumer, la the´orie des lentilles gravitationnelles dans l’approximation de
Born se re´sume a` 3 quantite´s principales : la convergence κ, le cisaillement γ et
l’amplification µ, qui peuvent s’e´crire les unes en fonction des autres a` partir du
potentiel gravitationnel projete´ ψ.
En particulier, la convergence est directement proportionnelle a` la densite´ de masse
projete´e de la lentille puisque dans l’approximation des champs faibles, l’e´quation
de Poisson a` 2 dimensions relie simplement cette densite´ projete´e au laplacien du
potentiel gravitationnel de la distriubtion en masse de la lentille. La convergence
permet alors de de´finir les 2 principaux re´gimes d’applications de l’effet de lentille
gravitationnelle en fonction sa densite´ projete´e locale de masse :
– κ > 1 : la lentille est dite forte ou super critique. La convergence et le cisaille-
ment sont suffisament grands pour avoir apparition d’arcs ge´ants et d’images
multiples.
– κ < 1 : re´gime de distorsions faibles. L’image d’une source est peu de´forme´e et
l’effet est inde´tectable a` l’oeil nu. Une analyse statistique sur un grand nombre
d’objets est ne´cessaire pour pouvoir mesurer le signal de la lentille.
Le re´gime interme´diaire correspond a` la zone dans laquelle les images peuvent subir
de fortes de´formations sans pour autant produire des images multiples. C’est le
re´gime des arclets.
A partir d’arguments sur la parite´ des images, la valeur du de´terminant de la matrice
d’amplification et de la convergence, on peut montrer (Subramanian & Cowling
1986) que pour une lentille quelconque, avoir un point dans le plan image pour
lequel κ > 1 est une condition suffisante pour que la lentille puisse former des
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images multiples. Cette condition est e´galement ne´cessaire dans le cas de lentilles a`
syme´trie sphe´rique et de densite´ pique´e au centre. Cependant, l’inverse n’est pas vrai
puisque qu’une lentille ayant κ < 1 partout peut sous certaines conditions produire
des images multiples.
3.3.2 Lentilles fortes
Lorsque la densite´ surfacique de masse d’une lentille est suffisament grande, c’est-
a`-dire κ > 1, on se place dans le re´gime des fortes de´formations gravitationnelles.
Plusieurs configurations correspondent a` ce cas, de l’amplification de la lumie`re d’une
e´toile par une de ses plane`tes a` la formation d’arcs ge´ants par un amas de galaxies.
Les diffe´rentes applications des lentilles fortes sont rapidement aborde´es dans ce qui
suit.
Avant cela, il est utile d’introduire la notion de ligne critique et de ligne caustique,
outils permettant de carcate´riser ge´ome´triquement la lentille dans le plan source et
dans le plan image. On appelle lignes critiques les courbes ferme´es du plan images
ou` detA = 0. Autrement dit, en ces points la magnification (l’amplification µ) de la
source est infinie. La transpose´e d’une ligne critique dans le plan source est appele´e
quant a` elle ligne caustique. Elle permet de de´terminer la position des sources qui
vont subir une forte de´formation par la lentille et conduire a` la formation d’arcs ou
d’images multiples. Bien entendu, la position, le nombre et la forme de ces lignes
vont de´pendre de la distribution Σ de la lentille.
Par exemple, dans le cas d’une lentille a` syme´trie sphe´rique, la ligne critique est
circulaire. Pour une masse ponctuelle, il s’agit du rayon d’Einstein dont la caustique
se re´duit a` un point, l’intersection de l’axe optique avec le centre de la lentille.
De manie`re plus ge´ne´rale, on peut pre´voir le comportement du plan image (nombre
et parite´ des images) selon la position de sa source a` partir des caracte´ristiques
des lignes caustiques. Une source qui traverse une ligne caustique verra son nombre
d’images changer de ±2, si bien que 2 images disparaˆıssent ou se me´langent. Une
source proche et a` l’inte´rieur d’une caustique donnera 2 images tre`s brillantes et
proches de la ligne critique, une source pre`s d’un point de rebroussement (cusp)
produira quant a` elle 3 images. Plus de de´tails sur les diffe´rentes configurations du
plan image en fonction de la position de la source et du mode`le de distribution en
masse de la lentille peuvent eˆtre obtenus dans Golse (2002) dont est tire´e la figure
3.2.
On peut de´montrer (Burke 1981) que pour les lentilles a` distribution de masse
Σ lisse, borne´e et non singulie`re, le nombre d’images est toujours impair. D’autre
part, on peut aussi montrer qu’au moins une des images est amplifie´e. Observa-
tionnellement, il est cependant difficile de confirmer cela car d’une part les lentilles
pre´sentent ge´ne´ralement de nombreuses sous-structures et car d’autre part les images
tre`s atte´nue´es sont inde´tectables.
Une dernie`re proprie´te´ assez ge´ne´rale des lentilles fortes concerne le phe´nome`ne
de de´lai temporel (voir par exemple Blandford & Narayan (1986)). A partir de la
relation entre le potentiel gravitationnel projete´ ψ et l’angle de de´flexion α, on peut
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Fig. 3.2: Position des images multiples par rapport aux lignes critiques (symboˆles + bleus) en
fonction de la position de la source par rapport aux lignes caustiques (courbes pleines roses). Si la
source traverse une zone lisse de la caustique tangentielle (fle`che verte au centre), il se forme un
arc compose´ de deux e´le´ments dans la direction tangentielle a` la ligne critique correspondante. Si
c’est une ligne caustique radiale (fle`che marron), il se cre´e´ un arc radial de part et d’autre de la
ligne critique. Pour une source qui traverse un point de rebroussement d’une ligne caustique (fle`che
rouge), un grand arc se forme par la fusion de trois images. Dapre`s Golse (2002).
re´e´crire l’e´quation des lentilles sous la forme
+∇2
[
1
2
(+θ − +θs)2 − ψ(+θ)
]
= 0 (3.33)
Le terme entre crochet est proportionnel au de´lai temporel τ entre la trajectoire non
perturbe´e et la trajectoire re´elle,
τ(+θ, +θs) =
1 + zL
c
DolDOS
DLS
[
1
2
(+θ − +θs)2 − ψ(+θ)
]
(3.34)
Le premier terme, quadratique en (+θ − +θs), traduit simplement la diffe´rence de la
longueur du trajet lumineux re´el par rapport au cas non perturbe´. Cet effet est donc
purement ge´ome´trique et s’obtient simplement a` partir de la configuration du banc
d’optique (au facteur (1+z) pre`s qui traduit l’expansion de l’Univers).
Le second terme est une correction relativiste similaire a` l’effet Shapiro. Il correspond
au retard pris par les photons duˆ a` la de´formation de la me´trique par le potentiel
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gravitationnel. Dans le re´fe´rentiel propre, ce retard est e´gal a` l’inte´grale le long de
la trajectoire cδt = − ∫ 2φdz/c2, soit un cδτ ∝ −(1 + zL)ψ dans le re´fe´rentiel de
l’observateur en supposant la lentille mince (pour re´duire l’inte´grale au point z = zL).
Le the´ore`me de Fermat qui stipule que les images d’une source seront localise´es aux
extrema de la fonction τ(+θ, +θs) permet alors de de´river tous les re´sultats pre´ce´dents
par l’e´tude de la stabilite´ de ces points stationnaires.
Lentille galaxie
Nous avons vu que du fait de sa densite´ moyenne et pour des distances d’ordre
cosmologiques, la convergence typique d’une galaxie est tre`s favorable aux phe´nome`nes
de lentilles fortes. On peut distinguer 2 principales situations, le cas ou` la source
est une galaxie et le cas ou` la source est un quasar (tre`s re´cemment, Courbin et al.
(2010) ont observe´ pour la premie`re fois la situation inverse, a` savoir une galaxie
lentille´e par un quasar).
Lorsque la source est un quasar, l’effet de lentille forte se traduit par un syste`me
d’images multiples, contenant 2, 3 ou 4 images. Des configurations syme´triques et
non syme´triques ont e´galement e´te´ observe´es.
L’e´tude de´taille´e de ces quasars permet de contraindre a` la fois la lentille et la source,
notamment via les effets de microlentilles de´crits plus bas. La mesure du de´lai tem-
porel entre les diffe´rentes images fournit quant a` lui une estimation de la constante
de Hubble si la lentille est suffisament bien calibre´e (un exemple de contrainte sur
H0 a e´te´ donne´ dans le chapitre pre´ce´dent).
Une analyse statistique fournit e´galement un moyen de caracte´riser les populations
des galaxies lentilles et des quasars dans l’Univers, a` la fois leur distribution en dis-
tance et en masse. Cela permet par exemple d’estimer la quantite´ de matie`re pre´sente
sous forme compacte (Canizares 1982; Nemiroff 1991) ou bien de contraindre les pa-
rame`tres cosmologiques. En effet, la probabilite´ d’observer un phe´nome`ne de lentille
forte correspond a` la fraction de volume affecte´ par une certaine lentille, volume qui
est fonction des distances angulaires du syste`me et donc fortement de´pendant du
mode`le cosmologique, en particulier de la constante cosmologique (Fukugita et al.
1990; Turner 1990). Par exemple, Kochanek (1996) ont obtenu ΩΛ < 0.65 (2σ) pour
un univers plat. Im et al. (1997) sont arrive´s a` 0.48 < ΩΛ < 0.93 avec une approche
sensiblement diffe´rente, base´e sur la comparaison entre les se´parations observe´es de
quasars multiples a` celles attendues e´tant donne´ le de´calage spectral des sources.
Lorsque la source est une galaxie et non plus un quasar, la situation diffe`re
quelque peu. Du fait de la taille plus e´tendue de la galaxie, on observe des anneaux
d’Einstein partiels ou complets (voir figure 3.4) a` la place d’images mutiples. L’avan-
tage est que le mode`le de masse de la lentille peut eˆtre bien mieux caracte´rise´ par
rapport au cas d’un quasar multiple pour lequel on ne posse`de que 2, 3 ou 4 ”points”
de contraintes.
Compare´ au nombre de quasar connu (> 104), le nombre de galaxies observe´es est
bien plus grand. Il en est de meˆme pour le nombre d’anneaux observables. Plusieurs
e´quipes se sont lance´es dans la recherche de ces syste`mes de lentilles fortes comme
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Fig. 3.3: Image HST de la lentille G2237 + 0305 qui cre´e´ 4 images d’un seul et meˆme quasar
appele´ ”croix d’Einstein”.
(source : http ://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/1990/20/image/a/).
par exemple le groupe SLACS (SloanLensesACSSurvey1, Bolton et al. (2006)) sur
les donne´es du releve´ SDSS et graˆce a` des images HST . Ils ont ainsi de´couvert plus
d’une centaine de syste`mes et ont pu caracte´riser pre´cisemment les proprie´te´s de ces
galaxies lentilles (la liste de leur 9 publications ainsi qu’un re´sume´ de leur re´sultats
sont disponibles a` l’adresse e´lectronique indique´e en bas de page).
Lentille amas
Si on se re´fe`re a` leur convergence typique exprime´e plus haut, les amas de ga-
laxies ont peu de chances de ge´ne´rer des phe´nome`nes de lentilles fortes. Cependant,
pour les plus massifs et les plus concentre´ (naturellement ou artificiellement par des
effets de projection), la densite´ dans les zones centrales et suffisament grande et ces
phe´nome`nes sont possibles et effectivement observe´s. Parmi les amas les plus e´tudie´s,
citons A370 (premie`re de´tection), CL0024, A2218 et A1689 (l’amas avec le plus de
syste`mes d’images multiples, figure 3.5) qui offrent tous des exemples spectaculaires
de mirages gravitationnels forts.
Dans le cas des amas de galaxies, l’inte´reˆt majeur et de pouvoir contraindre la dis-
tribution de masse de celui-ci, en particulier dans les zones centrales (r < 50 kpc).
En effet, la pre´sence d’un arc ge´ant va directement donner une estimation de la
masse M(< θE) (moyennant une connaissance du redshift de la galaxie lentille´e).
Cependant cela suppose que la lentille est sphe´rique ce qui n’est pas le cas en ge´ne´ral.
Cette estimation rapide de la masse interne reste donc plutoˆt incertaine et fortement
de´pendante du degre´ d’asyme´trie de l’amas.
1www.slacs.org
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Fig. 3.4: Exemple d’observations d’anneaux d’Einstein de´couvert par le groupe SLACS.
Lorsque plusieurs arcs et images multiples sont pre´sents, alors on peut grandement
ame´liorer la mode´lisation de l’amas. Graˆce a` l’e´quation des lentilles, il est facile
d’effectuer le passage du plan image au plan source. Le mode`le de masse de l’amas
doit eˆtre alors capable de positionner les images multiples sur le meˆme point dans
le plan source. La transformation inverse fournit quant a` elle la position the´orique
de toutes les images multiples d’une meˆme source. Si celles-ci ne sont pas observe´es
alors le mode`le initial doit eˆtre change´. Sinon, et bien elles fournissent des contraintes
supple´mentaires pour ame´liorer le mode`le de masse. La morphologie des images est
aussi source de contraintes comme par exemple la pre´sence d’arcs radiaux ou bien
des orientations observe´es fortement incompatibles avec les pre´dictions du mode`le,
traduisant la ne´cessite´ d’une source supple´mentaire de cisaillement (shear externe
produit par exemple par un clump secondaire de matie`re noire).
Pour afiner la mode´lisation de l’amas, il faut ge´ne´ralement prendre en compte cer-
taines galaxies membre de l’amas dont les de´formations locales ne sont pas ne´gligeables
devant celle de l’amas. Typiquement, les distributions de masse de ces galaxies sont
de´crites par des sphe`res isothermes tronque´es et normalise´es par leur luminosite´s.
De tels mode`les deviennent au final tre`s pre´cis, jusqu’a` pouvoir pre´dire dans certains
cas le redshifts des arcs et arclets (Kneib et al. 1994). L’exemple le plus probant
d’effet de lentille gravitaionnelle forte par un amas de galaxies est certainement le
cas de A1689, dont le nombre de syste`mes d’images multiples est suffisament grand
(> 100) pour de´terminer avec grande pre´cision la distribution de masse centrale
(voir par exemple Limousin et al. (2007b)).
Une fois qu’un mode`le d’amas suffisament robuste est de´termine´, on peut utiliser
les diffe´rents syste`mes d’images multiples pour contraindre les parame`tres cosmo-
logiques par des me´thodes ge´ome´triques. En effet, pour chaque groupe d’images
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Fig. 3.5: Image HST de l’amas Abell 1689. On constate bien les diffe´rents re´gimes avec des
syste`mes d’images multiples, arcs ge´ants et faibles de´formations dans les zones externes.
(source : http ://hubblesite.org/newscenter/archive/releases/2003/01/image/a/).
multiples on posse`de les e´quations des lentilles
+θi[zs] = θs − E(zs)f(+θi, ...)DOL (3.35)
ou` E = DLS/DOS de´pend du redshift de la source de chaque syste`me d’images
multiples. La fonction f de´pend quant a` elle de la mode´lisation de l’amas et donc
repre´sente la principale source d’incertitude. Si on conside`re 2 groupes A et B de 2
images multiples, on peut alors e´liminer θs de l’e´quation des lentilles et calculer le
rapport E(zAs )/E(z
B
s ) a` partir de la positions des images et du mode`le de l’amas. On
obtient ainsi une mesure du rapport de distances DLS/DOS a` diffe´rents redshifts
ce qui permet de contraindre les proprie´te´es cosmologiques de l’Univers (Jullo et al.
(2010) par exemple).
Pour finir, signalons l’existence d’un re´gime interme´diaire de masse de´flectrice,
les groupes de galaxies. Leur inte´reˆt est de re´aliser le lien entre les proprie´te´s des
halos de type galactiques et ceux de types amas.
La recherche syste´matiques de la signature d’un effet de lentilles fortes dans le releve´
CFHTLS par l’e´quipe SL2S (Cabanac et al. 2007) a` conduit a` la cre´ation d’un
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catalogue de groupes de galaxies avec des rayons d’Einstein allant de 3 a` 8 secondes
d’arc (∼ 1−2 pour une galaxie, > 10 pour un amas) et des redshifts 0.3 < z < 0.8.
La mode´lisation strong lensing, la mesure du signal weak lensing et les cartes de
luminosite´s de ces groupes ont ainsi permi de mieux contraindre les proprie´te´s des
objets de masses 1013 − 1014M", gamme de masses bien moins contraintes que les
amas ou bien les galaxies (voir Limousin et al. (2009)).
3.3.3 Lentilles faibles
Lorsque la convergence d’une lentille devient petite devant 1, les phe´nome`nes
spectaculaires de lentilles gravitationnelles laissent place a` des de´formations bien
plus faibles et indicernables a` l’oeil nu sur un objet en particulier. Cette situation
est principalement observe´e dans le cas d’une lentille amas ou` les sources sont les
galaxies d’arrie`re-plan. L’inte´reˆt va eˆtre alors de mesurer l’images de ces galaxies
pour en de´duire des contraintes sur la masse de l’amas en question.
La premie`re constatation qui s’impose est que dans ce re´gime de lentilles faibles, le
signal va se traduire par une modification le´ge`re de la forme de chaque galaxie source.
Or comme la forme non pertubre´e de ces galaxies est inconnue, la connaissance de
la forme de l’image d’une seule galaxie ne fournit a priori aucune contrainte. Il va
donc falloir ope´rer de manie`re statistique.
Tout d’abord, il faut se doter d’un estimateur de la forme d’une galaxie et voir
comme celui-ci se comporte lors du passage plan source-plan image.
D’un point de vue observationnel, l’image d’une galaxie est une petite portion du
ciel caracte´rise´e par une brillance de surface de´passant un certain seuil par rapport
au niveau de bruit. On peut donc de´finir la forme ge´ne´rale de celle-ci en calculant
les moments de la brillance de surface I(+θ) (Kochanek 1990). Les 2 moments d’ordre
1 donnent la position du centre de la galaxie :
θci =
∫
I(+θ)θid2θ∫
I(+θ)d2θ
(3.36)
et les 4 moments centre´s d’ordre 2
Qij =
∫
I(+θ)(θi − θci )(θj − θcj)d2θ∫
I(+θ)d2θ
(3.37)
de´finissent la matrice de forme de la galaxie. Cette matrice est syme´trique par
construction, re´elle et positive ce qui la rend diagonalisable.
La matrice diagonalise´e caracte´rise l’ajustement de l’image de la galaxie par une
ellipse. L’orientation de son repe`re propre correspond a` l’orientation de l’ellipse
e´quivalente. Les valeurs propres sont quant a` elles e´gales aux moyennes du carre´
des demis grand et petit axes de l’ellipse ajuste´e a` l’image.
Si on prend le de´veloppement limite´ a` l’ordre 1 de la position dans le plan source
+θs(+θ) = +θs(+θc)+A(+θc).(+θ−+θc), que l’on suppose d’une part A constante sur la surface
de l’image et d’autre part que l’image du centre de la source correspond au centre
de l’image (valide dans le re´gime des lentilles faibles d’un amas), alors on obtient
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directement la relation suivante entre les matrices de formes dans le plan source et
le plan image :
QI = A−1QSA−1 (3.38)
Si on suppose que l’image d’une galaxie peut eˆtre assimile´e a` une ellipse (on peut
utiliser plusieurs ellipses pour afiner la mesure de la forme), alors les e´le´ments de
la matrice de de´formation peuvent eˆtre utilise´s pour caracte´riser comple`tement la
forme de la galaxie. Plusieurs de´finitions existent dans la litte´rature. Ici j’ai choisi
d’utiliser l’ellipticite´ complexe e (Bonnet & Mellier 1995)
e(+θ) =
Q11 −Q22 + 2iQ12
Q11 +Q22 + 2
√
detQ (3.39)
=
a− b
a+ b
e2iφ = e1 + ie2 (3.40)
ou` l’orientation φ du demi grand axe a de l’ellipse correspond a` l’orientation du
repe`re propre de la matrice de forme dans le plan image. Tout comme le cisaillement
complexe, l’ellipticite´ complexe est un pseudo vecteur invariant par rotation de pi.
Une ellipse qui subit une rotation de 180 degre´s reste inchange´e et donc se doit d’eˆtre
caracte´rise´e par une meˆme ellipticite´ complexe.
L’inte´reˆt de manier cette quantite´ plutoˆt que la matrice de forme devient e´vident
lorsqu’on applique la transformation 3.38. Un calcul direct donne effectivement la
relation suivante entre l’ellipticite´ complexe e dans le plan image et e(s) dans le plan
source (Seitz & Schneider 1997) :
e(s) =

e− g
1− g∗e pour |g| ≤ 1
1− ge∗
e∗ − g∗ pour |g| > 1
(3.41)
ou` ∗ de´signe le complexe conjugue´. La grandeur g introduite est le cisaillement re´duit
g(+θ) =
γ(+θ)
1− κ(+θ) (3.42)
On remarque donc que seule une combinaison de la convergence et du cisaillement
est mesurable par l’observation de la forme des galaxies. Cependant, plus on se place
loin du centre de l’amas, plus sa densite´ projete´e diminue, plus sa convergence de-
vient ne´gligeable devant 1 et g ∼ γ (approximation weak lensing).
Comme nous l’avons dit, l’inconnue majeure du proble`me est la forme des ga-
laxies dans le plan source. En effet, graˆce aux relations pre´ce´dentes, si on arrive a`
de´terminer e(s), alors une mesure de e permet de contraindre g et donc la distribu-
tion en masse de l’amas.
Pour contourner cette difficulte´, la solution la plus simple consiste a` supposer que
les galaxies sont oriente´es de manie`re ale´atoire dans l’espace ce qui permet d’e´crire
〈e(s)〉 = 0 (moyenne arithme´tique sur un nombre suffisant de galaxies de champ).
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Dans le cas ou` g est petit, la relation 3.41 nous donne alors directement un estima-
teur non biaise´ du cisaillement re´duit 〈e〉 ≈ 〈e(s) + g〉 = g et 〈e1,2〉 = γ1,2/(1− κ) en
de´composant sur les 2 coordonne´es du plan image.
Le proble`me est donc re´solu : une mesure de la forme d’un nombre suffisant de ga-
laxies sur une re´gion ou` le cisaillement re´duit ne varie pas ou peu (typiquement des
couronnes) permet d’estimer sa valeur locale qui est relie´e au potentiel gravitation-
nel et donc a` la masse de l’amas. La manie`re d’appliquer concre`tement le re´gime des
lentilles faibles aux amas de galaxies sera discute´e en de´tail dans le chapitre suivant.
Ce re´sultat repose sur l’hypothe`se que les galaxies de champ sont oriente´es de
manie`re ale´atoire puisqu’elles posse`dent une ellipticite´ intrinse`que indissociable de la
de´formation gravitationnelle produite par la lentille. Il a e´te´ confirme´ observationnel-
lement (Tyson & Seitzer 1988; Brainerd et al. 1996) qu’une distribution gaussienne
repre´sente une bonne approximation de la distribution en ellipticite´ des galaxies de
champ :
pe(e1, e2)de1de2 =
exp (−|e|2/σ2e)
piσ2e [1− exp (−1/σ2e)]
de1de2 (3.43)
avec une dispersion caracte´ristique σe ≈ 0.2 − 0.3. L’hypothe`se de moyenne nulle
〈es〉 = 0 est donc correcte. Nous verrons dans le chapitre suivant que malgre´ cela,
cette dispersion intrinse`que repre´sente la source majeure d’incertitude sur l’estima-
tion de la masse d’un amas de galaxies.
Un autre point ayant attrait au re´gime des lentilles faibles concerne l’amplifica-
tion ge´ne´re´e par la masse de´flectrice. Nous avons vu pre´ce´demment que la de´formation
gravitationnelle accroˆıt le flux rec¸u des galaxies sources. Cela permet donc a priori
une de´tection d’un plus grand nombre d’objet pour une magnitude limite donne´e.
Cependant, comme cet effet est duˆ a` une dilatation des angles solides, il va e´galement
diminuer la densite´ spatiale du nombre de galaxies (de´ple´tion). Ces 2 effets antago-
nistes constituent le biais d’amplification (Turner et al. 1984).
Si n0(> S, z)dz est la densite´ nume´rique de galaxies ayant un redshift entre z et
z + dz et un flux supe´rieur a` S, alors a` la position +θ, la densite´ d’objets observe´e
sera
n(> S, z) =
1
µ(+θ, z)
n0
(
>
S
µ(+θ, z)
, z
)
(3.44)
ou` µ(+θ, z) est l’amplification locale pour une source situe´e au redshift z.
Selon la forme de la fonction de distribution des galaxies non lentille´es n0, l’ampli-
fication va soit accroˆıtre soit de´croˆıtre localement le comptage de galaxies.
En pratique, le redshift des galaxies n’est pas connu et donc on a seulement acce`s
aux comptages inte´gre´s en z. Si on fait l’hypothe`se d’une se´lection des galaxies
les plus faibles (catalogue d’objets limite´ en magnitude), alors celle-ci est domine´e
par des galaxies lointaines. Dans le cas d’amas relativement proches (typiquement
z < 0.3), alors la distribution de galaxies se comporte comme une source fictive
situe´e a` l’infini ce qui permet d’e´crire µ(+θ, z) ∼ µ(+θ). D’autre part, diffe´rentes ob-
servations sugge`rent que le nombre de galaxies faibles suit une loi de puissance sur
large gamme de flux, n0(> S, z) ∝ S−α avec une pente α de´pendante de la longueur
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d’onde (Smail et al. 1995). Ces 2 hypothe`ses combine´es donnent donc
n(> S)
n0(> S)
= µα−1 (3.45)
Une mesure de la variation locale de la densite´ d’objet en fonction de la distance au
centre de l’amas va alors permettre de calculer une courbe de de´ple´tion (α < 1 dans
les comptages profonds, et donc n < n0). Celle-ci donne acce`s a` l’amplification et
peut servir a` mode´liser la distribution en masse de la lentille (Fort et al. 1997; Taylor
et al. 1998; Mayen & Soucail 2000), par exemple en localisant une ligne critique en
l’absence d’arc ge´ant.
Broadhurst (1995) a souligne´ le fait que pour les lentilles sous-critiques caracte´rise´es
par detA > 0, la mesure de l’amplification et du cisaillement re´duit associe´s permet
une estimation de la densite´ surfacique de masse locale puisque κ = 1 − [µ(1 −
|g|2)]−1/2. Si aucune information sur la forme des galaxies est disponible, on peut
toujours utiliser les densite´s nume´riques pour estimer la convergence dans l’approxi-
mation κ+ 1, |γ|+ 1 (de sorte a` avoir µ ≈ (1 + 2κ)) :
κ ≈ n(> S)− n0(> S)
n0(> S)
1
2(α− 1) (3.46)
Un autre moyen de mesurer l’amplification consiste a` regarder la taille des ga-
laxies pour une brillance de surface donne´e (celle-ci e´tant conserve´e par effet de
lentille). Les meˆmes arguments que pre´ce´demment donnent la relation 〈ω〉(I) =
µ〈ω〉0(I) liant la taille moyenne 〈ω〉 des galaxies a` la brillance de surface I avant
et apre`s l’effet de lentille gravitationnelle. Une mesure de cette taille moyenne dans
un champ vide permet alors d’estimer l’amplification en comparant avec la taille
moyenne des galaxies observe´es dans le champ d’un amas (voir par exemple Bartel-
mann & Narayan (1995)).
L’effet d’amplification de l’amas sur la population des galaxies d’arrie`re-plan peut
donc servir a` contraindre a` la fois la distribution de la masse de l’amas mais aussi
les proprie´te´s de la distribution des galaxies de champ a` grands redshifts et faibles
luminosite´s. La masse de´flectrice de l’amas joue en effet le roˆle de te´lescope gravita-
tionnel et augmente ainsi de manie`re significative la possibilite´ d’observer des objets
a` tre`s grands redshifts compare´ a` l’e´tude en champs vides (Maizy et al. 2010).
L’observation et l’e´tude des toutes premie`res galaxies font partie des challenges de
la cosmologie actuelle et l’amplification gravitationnelle se re´ve`le eˆtre un outil tre`s
pre´cieux pour cela. En repoussant la limite en distance sur les galaxies observe´es,
on peut ainsi re´duire les contraintes sur le de´calage spectral auquel les premie`res
structures de l’Univers se forment et le confronter aux pre´dictions the´oriques.
Comme pour les effets de lentilles fortes, les lentilles faibles peuvent s’appliquer
a` diffe´rentes masses de´flectrices, pas seulement aux amas de galaxies. Une galaxie
lentille suffisament massive ge´ne`re e´galement un signal de cisaillement qui permet
de contraindre la masse de son halo (voir par exemple la the`se M. Limousin sur la
the´orie et l’application du galaxy − galaxy weak lensing).
La` aussi, qui dit lentilles faibles dit approche statistique sur plusieurs galaxies sources
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pour mesurer le cisaillement re´duit. La difficulte´ supple´mentaire lorsque la len-
tille est une galaxie vient de sa masse, σv ∼ 1000 km.s−1 pour un amas contre
σv ∼ 220 km.s−1 pour une galaxie L∗ elliptique. L’intensite´ du signal est donc bien
moindre. On peut ne´anmoins augmenter le rapport signal sur bruit graˆce a` une ana-
lyse statistique sur plusieurs paires galaxie lentille-galaxie source.
Si les galaxies lentilles sont situe´es dans un champ vide, alors la convergence peut eˆtre
ne´glige´e du fait de leur faible masse et donc es = e−γ. On peut alors montrer (Bar-
telmann & Schneider 2001) que pour un ensemble de paires galaxie lentille-galaxie
source, la distribution de probabilite´ de l’angle φ entre l’axe majeur de l’ellipse image
avec la droite reliant son centre au centre de la galaxie lentille vaut :
p(φ) =
2
pi
[
1− 〈γt〉
〈
1
e(s)
〉
cos (2φ)
]
(3.47)
ou` 〈γt〉 est la moyenne de la composante tangentielle de cisaillement mesure´e sur
toute les paires de galaxies. Toute de´viation de cette fonction p(φ) par rapport a`
une distribution uniforme indiquera donc la pre´sence d’un signal de lentille gravita-
tionnelle.
Pour estimer quantitativement la distribution de masse des galaxies lentilles, il faut
regrouper celles-ci en cate´gories relativement strictes (couleur, redshift, luminosite´,
morphologie, ...) afin de cumuler les de´formations gravitationnelles ge´ne´re´es par des
objets similaires. En the´orie, il serait alors possible de re´aliser une e´tude non pa-
rame´trique de la distribution radiale de leur masse. En pratique, il est courant de
supposer que les galaxies ont un profil de masse de type sphe`re isotherme tronque´e
avec un rayon de coeur et que leur luminosite´ suit une loi d’e´chelle avec leur disper-
sion de vitesses, de sorte a` avoir un rapport entre le rayon d’Einstein et le rayon de
tronquature qui soit inde´pendant de la luminosite´ de la galaxie.
Le weak galaxy−galaxy lensing peut aussi eˆtre e´tudie´ au sein des amas de galaxies.
L’inte´reˆt principal est alors de comparer les proprie´te´s du halo de matie`re noire de
ces galaxies par rapport a` celui des galaxies de champ. Dans le mode`le de formation
hie´rarchique des structures, les amas de galaxies se forment par la fusions du halos
moins massifs, eux-meˆme forme´s par la fusions de structures encore plus petites. La
question est de savoir dans quelle mesure les proprie´te´s intitiales des halos les plus
petits sont conserve´es ou modifie´es lors de ce processus de formation des amas. Nous
avons vu dans le chapitre pre´ce´dent qu’il existe plusieurs me´canismes capables d’af-
fecter les proprie´te´s de ces galaxies. Graˆce au phe´nome`ne de lentille gravitationnelle,
on va pouvoir obtenir une estimation statistique de leur masse et de l’e´tendue de
leur halo et ainsi confirmer l’impact de ces processus physiques.
Le fait de travailler dans un environnement dense en masse mais limite´ spatialement
implique certaines difficulte´s supple´mentaires (moins de galaxie lentilles suffisam-
ment massives, galaxies situe´e pre`s du centre de l’amas ou` la convergence n’est plus
ne´gligeable) et une mode´lisation de la masse de l’amas devient ne´cessaire. D’un autre
coˆte´, la masse de l’amas va amplifier le signal donc un nombre plus petit de paires
galaxie lentille-galaxie source suffit pour mesurer le cisaillement. De plus, les galaxies
d’un amas sont principalement des galaxies elliptiques massives et donc un signal
plus conse´quent par rapport aux galaxies de champ.
Du point de vue des re´sultats, le lecteur pourra se re´fe´rer aux travaux de Brainerd
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et al. (1996) pour l’e´tude de galaxies de champ. Limousin et al. (2007a) ont quant a`
eux analyse´ les galaxies membres de plusieurs amas et ont confirme´ que celles-ci ont
des halos de matie`re noire moins e´tendus, te´moin d’une action effective des processus
physiques tels que la pression d’arrachement par effet de mare´e.
Pour finir sur les lentilles faibles, signalons e´galement la configuration ou` le roˆle
de la lentille est joue´e par un groupe de galaxies. L’intensite´ de la de´formation induite
par de tels objets, ayant des masses de l’ordre de 1013− 1014M", se situe entre les 2
cas pre´ce´demment e´voque´s. L’analyse de la forme des galaxies d’arrie`re-plan permet
de de´tecter le signal produit par le groupe et donc conduit a` une estimation de sa
masse. Cependant, pour les groupes les moins massifs, ce signal devient trop faible
pour eˆtre exploitable tel quel. Par exemple, l’analyse weak lensing des groupes de
l’e´chantillon SL2S (Limousin et al. 2009) a conduit pour certains objets a` seulement
une limite supe´rieure sur leur masse.
Afin d’augmenter le poids statistique du signal mesure´, il est possible de combiner
plusieurs objets a priori similaires (trie´s selon leur redshift, luminosite´ optique ou
richesse) ce qui va se traduire par un rapport signal sur bruit bien meilleur sur le
signal de cisaillement mesure´. Cette me´thode a e´te´ employe´e avec succe`s comme par
exemple sur les groupes du catalogue maxBCG (Johnston et al. 2007; Reyes et al.
2008) ou bien ceux du catalogue COSMOS (Leauthaud et al. 2010).
3.3.4 Microlentilles
Lorsque la lentille a une masse de l’odre de quelques masses solaires, son rayon
d’Einstein est de l’ordre de la milli-arcseconde, ce qui est bien en dessous de la
re´solution des instruments actuels et donc rend impossible la de´tection des possibles
images multiples. On parle alors de phe´nome`nes de microlentilles.
L’effet visible et mesurable se limite donc a` l’effet de magnification de la source.
Nous avons vu pre´ce´demment qu’au rayon d’Einstein correspond une magnification
µ = 1.34 : si le parame`tre d’impact de la source est infe´rieur a` RE, alors on observe
une variation supe´rieure a` 0.32 magnitudes ce qui est de´tectable. Les e´tudes de mi-
crolentilles se basent donc principalement sur des courbes de variation de luminosite´
de la source, plus spe´cifiquement des amplifications lors du passage d’une ligne caus-
tique.
Ses applications sont diverses. A l’e´chelle de notre galaxie, citons par exemple la
recherche et l’estimation de le densite´ de MACHO (Massive Astrophysical Compact
Halo Objetc), ces objets compacts invisibles candidats au poste de matie`re noire
(Paczynski 1986). La de´tection d’exoplane`tes peut e´galement se faire par effet de
lentille gravitationnelle : la plane`te orbitant autour d’une e´toile va amplifier sa lumi-
nosite´ si l’alignement e´toile-plane`te-Terre est parfait (Gaudi 2010). Cette contrainte
ge´ome´trique rend toutefois la me´thode peu efficace. Il en va de meˆme pour la re-
cherche de MACHO qui ne´cessite l’observation de plusieurs millions d’e´toiles tant la
probabilite´ qu’un e´ve´nement se produise est faible.
Les effets de microlentilles sont e´galement pre´sents dans le cas d’une de´formation
gravitationnelle de l’image d’un quasar par une galaxie. La se´paration angulaire ty-
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Fig. 3.6: Exemple de motifs d’amplification ge´ne´re´s par effets de microlentilles (Wambsganss et al.
2000).
pique entre l’image et la lentille est de l’ordre de la seconde d’arc et l’image du
quasar passe donc par le halo de la galaxie lentille. Celui-ci contient divers objets
compacts (e´toiles, naines brunes, trous noirs, ...) qui vont ge´ne´rer localement un effet
de microlentille. Cela se traduit par des distributions complexes de l’amplification
dans le plan source comme on peut le constater sur la figure 3.6.
En e´voluant dans le plan source (mouvements relatifs du banc d’optique), le quasar
va traverser le re´seau complexe de lignes caustiques et subir une amplification va-
riable avec le temps. Une e´tude de´taille´e de ces courbes de lumie`re et des re´saux de
caustiques peut alors permettre de contraindre la densite´ et l’e´chelle de masse des
microlentilles au sein de la galaxie. Ils fournissent e´galement un moyen d’e´tudier le
quasar lui-meˆme, tant son re´gime d’e´mission continue que sa zone centrale et son
disque d’accre´tion (voir par exemple Wambsganss (2006) pour plus de de´tails).
3.4 Pour aller plus loin
Tous les re´sultats pre´sente´s dans les sections pre´ce´dentes ont e´te´ obtenus en ef-
fectuant diverses hypothe`ses et simplifications. Bien que totalement justifie´es dans le
cadre de cette the`se pour l’e´tude des amas de galaxies, on peut se demander ce qu’il
advient lorsqu’on va au-dela` de ces hypothe`ses. Les avance´es techniques re´alise´es
permettent d’acque´rir des observations de qualite´ croissante ce qui conduit a` pou-
voir mesurer des effets de lentilles gravitationnelles toujours plus fins.
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3.4.1 Au-dela` des lentilles minces
Jusqu’a` pre´sent nous avons fait l’hypothe`se que les masses de´flectrices se com-
portent comme des objets bi-dimensionnels carcate´rise´s par une densite´ surfacique de
masse. Les faisceaux lumineux e´mis par des objets lointains sont cependant affecte´s
continuellement par les distorsions gravitationnelles de la distribution de masse a`
grande e´chelle pre´sente dans tout l’Univers. Cette de´formation n’est plus localise´e
a` un seul redshift mais agit tout le long du trajet des photons. On parle alors de
cisaillement et de convergence cosmiques.
La densite´ des structures a` grande e´chelle e´tant relativement petite, les de´formations
sont trop faibles pour cre´er des images multiples ou des arcs et les effets se can-
tonnent au re´gime des lentilles (tre`s) faibles. Malgre´ tout, une analyse statistique
permet d’estimer certaines des proprie´te´s de cette distribution de masse.
Comme pour les lentilles minces, la convergence est e´gale a` la moitie´ de la trace de
la matrice de de´formation A. Celle-ci a la meˆme expression, Aij = δij−∂ijψ(+θ,χ) ou`
χ est la coordonne´e le long de la ge´ode´sique non perturbe´e et ψ le potentiel gravita-
tionnel projete´ qui prend en compte toute la distribution de la matie`re entre 0 et χ.
La matrice identite´ provient de la contribution de l’espace homoge`ne et isotrope, les
de´rive´es secondes du potentiel de la contribution des perturbations de la me´trique
dues aux inhomoge´ne´ite´s de la distribution de masse a` grande e´chelle.
A partir de l’e´quation de Poisson exprime´e en fonction du contraste de densite´ δ et de
l’expression du potentiel ψ, on peut montrer (par exemple Bartelmann & Schneider
(2001)) que la convergence cosmique correspond a` une convergence effective
κeff (+θ,χ) =
3H20Ωm,0
2c2
∫ χ
0
dχ′
Sk(χ′)Sk(χ− χ′)
Sk(χ)
δ[Sk(χ′)+θ,χ′]
a(χ′)
(3.48)
ou` la fonction Sk a` e´te´ introduite au chapitre pre´ce´dent (e´quation 2.3) et a(χ) est le
facteur d’e´chelle e´galement introduit pre´ce´demment.
Cette expression ne fait pas intervenir le redshift de la source mais il est facile
d’introduire une ponde´ration par leur distribution en redshifts lorsqu’on en observe
plusieurs a` la fois.
On constate que la convergence cosmique de´pend des proprie´te´s du contraste de
densite´, de l’e´volution cosmique via le parame`tre d’e´chelle mais e´galement de la
quantite´ de matie`re Ωm,0. Une comparaison entre une estimation du cisaillement
cosmique et les pre´dictions de mode`les the´oriques permet donc de contraindre les
parame`tres cosmologiques de notre Univers.
Comme nous l’avons vu dans le chapitre pre´ce´dent, le champ de densite´ initial est
un processus stochastique gaussien qui se caracte´rise par son spectre de puissance
(normalisation et forme). Il est donc pre´fe´rable d’utiliser e´galement le spectre de
puissance de la convergence effective. On peut montrer alors que les 2 spectres sont
lie´s par :
Pκ(l) =
9H20
4c2
Ω2m,0
∫ χH
0
[
g(χ)
a(χ)
]2
Pδ
[
l
Sk(χ)
,χ
]
dχ (3.49)
avec g(χ) une fonction qui de´pend de la distribution en redshift des sources, χH
est la valeur de χ associe´e a` la taille de l’Univers observable.
Pour apporter des contraintes observationnelles sur le spectre de puissance des
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contrastes de densite´ Pδ, il faut relier la convergence effective au cisaillement. En
effet, dans le cas pre´sent, l’approximation des lentilles faibles est plus que justifie´e
et donc la quantite´ mesurable et mesure´e est le cisaillement γ. Celui-ci n’est pas
inde´pendant de la convergence puisque tous les 2 sont des fonctions des de´rive´es
secondes du potentiel gravitationnel. Aussi on peut montrer que le spectre de puis-
sance de la convergence est e´gal a` celui du cisaillement cosmique : une mesure de ce
dernier va donc fournir directement des contraintes sur les parame`tres cosmologiques
de l’Univers.
Il existe plusieurs me´thodes pour mesurer ce cisaillement cosmique comme les statis-
tiques d’ordre 2 ou la masse d’ouverture (Schneider et al. 1998) et plusieurs groupes
reportent des de´tections fiables comme Van Waerbeke et al. (2000); Bacon et al.
(2000); Wittman et al. (2000) ou bien Semboloni et al. (2006) sur les champs Deep
du releve´ CFHTLS, Hoekstra et al. (2006) sur les champs Wide.
Il est clair que devant la faiblesse du signal, de l’ordre du pourcent, un bon nombre
de proble`mes ne´cessitent des pre´cautions comme par exemple l’estimation de la dis-
tribution en redshifts des sources, l’alignement intrinse`que de certaines galaxies
qui peuvent biaiser la mesure du signal, de meˆme qu’une mauvaise correction de la
PSF. Ne´anmoins, graˆce a` des observations toujours plus fines et la mise en place
d’analyses des donne´es toujours plus pointues, la mesure du cisaillement cosmique
fournit un outil puissant pour contraindre notre Univers a` grande e´chelle.
Devant l’e´tendue du sujet et sa complexite´, je n’irai pas plus loin. Le lecteur pourra
obtenir plus d’information dans par exemple Bartelmann & Schneider (2001); Van
Waerbeke et al. (2001); Refregier (2003) et dans Zaldarriaga & Seljak (1998); Seljak
& Zaldarriaga (2000) pour les effets sur les champs de tempe´rature et polarisation
du fond diffus cosmologique, notamment la ge´ne´ration de mode ”B” similaires a` ceux
engendre´s par les tant recherche´es ondes gravitationnelles primordiales.
3.4.2 Flexion
Dans le re´gime des lentilles faibles, nous avons utilise´ l’e´quation des lentilles
line´arise´e localement au premier ordre afin de de´river des expressions entre la forme
d’une galaxie source et la forme de son image. Cependant, lorsqu’on se rapproche du
re´gime interme´diare des arclets, on se rend compte que les galaxies ont des images
plus complexes que de simples ellipses et se pre´sentent sous la forme d’arcs ou de ba-
nanes. Il est clair que dans ce re´gime de densite´ projete´e, les termes d’ordre supe´rieur
ont une influence certaine.
Goldberg & Bacon (2005) ont ainsi introduit le concept de flexion qui caracte´rise
les de´rive´es du cisaillement re´duits (voir aussi Bacon et al. (2006); Schneider & Er
(2008); Bacon et al. (2010)). Dans le cas ou` la lentille est un amas, une mesure de
la flexion va apporter des contraintes supple´mentaires sur sa distribution de masse
a` des e´chelles bien plus petites que celles atteintes par le cisaillement classique (par
exemple Leonard et al. (2007) pour une application sur l’amas A1689). Pour le
galaxie-galaxie lensing, une mesure statistique de celle-ci peut permettre de car-
cate´riser les sous-structures des halos (Bacon et al. 2010).
Cet aspect des lentilles gravitationnelles est encore tre`s re´cent et donc le nombre
d’e´tudes observationnelles tre`s limite´. Cependant, la technique apparaˆıt promet-
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teuse.
3.4.3 De´pendance cosmologique
Pour e´tablir les e´quations des lentilles gravitationnelles, il est d’usage de se placer
dans un Univers re´gi a` grande e´chelle par la me´trique de FLRW et de conside´rer la
re´gion ou` la distorsion gravitationnelle est effective comme statique et de´crite par
la me´trique de Schwarzchild. Le proble`me concerne la transition entre les 2 re´gions
qui n’est pas du tout de´finie ici.
Pour eˆtre plus rigoureux, il faut en effet se placer dans une me´trique combinant celle
de Schwarzchild et celle de FLRW pour calculer la valeur de l’angle de de´flexion.
La me´trique correspondante est appele´e me´trique de Kottler (ou Schwarzchild-de
Sitter) :
ds2 = Bdt2 − Adr2 − r2dθ2 − r2sin2dφ2 (3.50)
Si on suppose une masse de´flectrice de densite´ de masse constante situe´e en r = 0
et de rayon R, alors (Schu¨cker 2010)
A =
1
B
, B = 1− 2GM
r
− 1
3
Λr2 (3.51)
pour r ≥ R. On peut montrer alors (Schu¨cker 2010) que la partie spatiale de la
ge´ode´sique de masse nulle solution de cette me´trique ne de´pend pas de la constante
cosmologique Λ. Ce point est a` la base d’une mauvaise interpre´tation selon laquelle
l’effet de lentille gravitationnelle est inde´pendant de Λ. La solution de la me´trique
de Kottler inte´rieure (r < R) qui s’obtient par la re´solution des e´quations d’Einstein
donne en effet une ge´ode´sique dont l’expression fait intervenir Λ. Rindler & Ishak
(2007) expliquent cet effet lorsque les angles sont convertis en angles physiques (voir
aussi Ishak et al. (2008), figure 1). L’effet reste ne´anmoins tre`s faible et difficilement
mesurable avec les observations actuelles (Ishak et al. 2008).
Chapitre 4
Analyse lensing d’un e´chantillon
d’amas de galaxies
Dans cette section sont de´crites les diffe´rentes e´tapes qui conduisent a` l’estimation
de la masse d’un amas a` partir des images Megacam prises au CFHT. La me´thode
utilise´e est largement base´e sur celle de´veloppe´e par S. Bardeau au cours de sa the`se
(Bardeau et al. 2005). Aussi j’insisterai ici particulie`rement sur les ame´liorations
apporte´es ainsi que sur les difficulte´s inhe´rentes a` ce type d’analyse (donne´es sol,
amas lointains). Je pre´sente e´galement comment certaines e´tapes de la me´thode
peuvent eˆtre valide´es via des simulations et la manie`re d’en de´duire une estimation
des erreurs associe´es.
4.1 Proble´matique
Nous avons vu dans le premier chapitre de cette the`se que les amas de galaxies
se placent a` la jonction entre astrophysique et cosmologie. Une e´tude base´e sur la
population globale des amas permet d’apporter des contraintes sur les proprie´te´s
cosmologiques de notre Univers. Conside´rer les amas en tant qu’objets et analyser
leurs caracte´ristiques physiques conduit d’un autre coˆte´ a` investiguer leur mode`le de
formation/e´volution et la physique mise en jeu notamment sous la forme de proces-
sus non-gravitationnels.
Les deux approches ont en point commun l’utilisation des lois d’e´chelle qui se re´ve`lent
donc eˆtre un point de passage oblige´ pour qui veut e´tudier les amas de galaxies. Une
calibration pre´cise de ces relations ainsi que leur e´volution au cour du temps cosmique
est donc d’importance primordiale, que cela soit via des simulations nume´riques
pousse´es ou bien par l’observation et l’analyse de catalogues d’amas selon diverses
me´thodes base´es sur divers type de donne´es (optiques, X, S − Z).
C’est dans le cadre de cette proble´matique que s’inse`re ma the´se : e´tude d’un
e´chantillon d’amas de galaxies mi-distants afin de contraindre statistiquement ces lois
d’e´chelle et leur e´volution par comparaison avec des amas proches. La construction de
l’e´chantillon, le traitement des donne´es X et leur analyse sont effectue´es par l’e´quipe
de M. Arnaud au CEA (incluant H. Chen, G. Pratt et E. Pointecouteau au CESR).
La partie du travail qui me concerne et re´alise´e au LATT avec G. Soucail consiste
quant a` elle a` utiliser l’estimateur de la masse weak lensing, comple`tement diffe´rent
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de celui issu de l’analyse X. Cela va permettre de confronter les masses de´duites
des 2 me´thodes pour tester la robustesse de chacune auxquelles sont associe´es des
limitations et incertitudes propres. Malgre´ la taille limite´e du sous-e´chantillon pour
lequel des donne´es optiques sont disponibles, les masses lensing seront e´galement
utilise´es afin de contraindre certaines lois d’e´chelle.
4.2 Construction de l’e´chantillon
Pour e´tudier de manie`re statistique les proprie´te´s des amas de galaxies, il est
ne´ce´ssaire de disposer d’un e´chantillon d’amas qui soit repre´sentatif et non biaise´ vers
un type pre´cis d’objet (amas massifs, amas relaxe´s, amas sphe´riques, ...). Ide´alement,
cet e´chantillon doit e´galement eˆtre suffisament grand, couvrir une gamme de masses
dynamiquement large et, afin de mettre des contraintes sur l’e´volution des lois
d’e´chelle, situe´ a` des redshifts e´leve´s tout en restant observable dans de bonnes
conditions
C’est pourquoi, sous l’impulsion de M. Arnaud, il a e´te´ propose´ de construire un
e´chantillon d’amas mi-distants a` z ∼ 0.5 carcate´rise´ par des objets de tempe´ratures
2.5 < kT < 12 keV. L’autre crite`re de se´lection se base sur la luminosite´ X des
amas : il est important d’e´chantillonner proprement le plan z − LX afin de ne pas
eˆtre biase´ vers certains amas (amas massifs relaxe´s par exemple). Cette me´thode
de se´lection fait e´cho a` celle employe´e pour la construction de l’e´chantillon d’amas
dans l’Univers proche REXCESS (Pratt et al. 2009) (XMM AO3 Large Project
[ID/20190], 34 amas avec z < 0.2 et kT > 2 keV) afin de permettre une comparaison
optimale des re´sultats a` diffe´rents redshifts.
En premier lieu, plusieurs e´chantillons d’amas se´lectionne´s en X ont e´te´ conside´re´s :
EMSS, NORAS, REFLEX, B-SHARC, S-SHARC, 160SD et WARPS-I (Henry 2004;
Bo¨hringer et al. 2000, 2004; Romer et al. 2000; Burke et al. 2003; Mullis et al. 2003;
Perlman et al. 2002). Une premie`re coupure en redshift a e´te´ re´alise´e a` z ≥ 0.4,
la` ou` on s’attend a` avoir une pre´ponde´rance de l’e´volution standard du mode`le
hie´rarchique compare´e aux dispersions intrinse`ques typiques des lois d’e´chelle. Sur
la figure 4.1 sont ainsi regroupe´s les amas correspondants, avec marque´s par une
croix ceux ayant de´ja` e´te´ observe´s avec XMM-Newton. Pour des raisons de limite
de de´tection, la coupure supe´rieure en redshift est choisie a` z ∼ 0.6, limite au-dela`
de laquelle les amas les moins massifs ont une luminosite´ trop faible pour eˆtre ob-
serve´s (ce qui limite l’introduction d’un biais de se´lection).
Les amas qui respectent les bornes en redshifts et la limite de de´tection (ou li-
mite en tempe´rature) ont ensuite e´te´ regroupe´s en intervalles de taille logarithmique
constante en luminosite´X. Aux 10 amas de´ja` observe´s qui correspondent aux crite`res
pre´ce´dents, il a e´te´ propose´ d’en observer 20 de plus (cercles pleins sur la figure 4.1)
afin d’obtenir un e´chantillon plus conse´quent.
Pour obtenir les meilleures contraintes, il est important d’avoir une mesure pre´cise de
la tempe´rature des amas, typiquement mieux que 10%. En terme de rapport signal
sur bruit, des simulations montrent qu’il faut atteindre une de´tection a` 50σ dans
R500 ce qui va correspondre a` certain temps d’exposition selon la luminosite´. Ainsi,
pour les amas les plus brillants, la limite des 50σ est atteinte pour texp = 2ksec.
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Tab. 4.1: Proprie´te´s ge´ne´rales du sous-e´chantillon d’amas utilise´s pour l’analyse weak lensing :
ascension droite et de´clinaison, redshift, luminosite´ X (exprime´e en unite´ de 1044h−270 erg.s−1) et
tempe´rautre (en keV) me´sure´es par XMM-Newton, pre´sence ou non d’effet strong lensing (SL)
visibles sur les images Megacam (Y pour oui, N pour non).
Cluster RA Dec z LX kT SL
MS0015.9+1609 00h18m33.26s +16◦26′12.9′′ 0.541 10.46 9.01 N
MACSJ0451.6–0305 04h54m10.85s −03◦00′57.0′′ 0.537 9.91 8.79 Y
RXJ0856.1+3756 08h56m12.69s +37◦56′15.0′′ 0.411 2.72 6.88 N
RXJ0943.1+4659 09h42m58.01s +46◦59′12.4′′ 0.407 7.00 5.39 N
RXJ1003.0+3254 10h03m04.62s +32◦53′40.6′′ 0.416 1.80 3.58 N
RXJ1120.1+4318 11h20m07.47s +43◦18′06.0′′ 0.612 3.66 5.18 N
MACSJ1206.2–0848 12h06m12.13s −08◦48′03.6′′ 0.441 10.60 9.52 Y
MS1241.5+1710 12h44m01.46s +16◦53′43.9′′ 0.549 3.96 4.55 N
RXJ1347.5–1144 13h47m32.00s −11◦45′42.0′′ 0.451 26.88 11.38 Y
MS1621.5+2640 16h23m35.16s +26◦34′28.2′′ 0.426 3.54 5.76 Y
RXJ2228.5+2036 22h28m33.73s +20◦37′15.9′′ 0.412 8.61 7.78 N
Cependant un temps de 25 ksec a e´te´ impose´ comme limite infe´rieure : les amas les
plus lumineux be´ne´ficient donc de meilleures donne´es avec la possibilite´ d’obtenir
des profils de tempe´rature et donc une estimation de la masse plus pre´cise.
Au final, 13 des 20 amas propose´s ont e´te´ accpete´s pour eˆtre observe´s avec XMM-
Newton, puis 3 ont e´te´ retire´s de l’e´chantillon pour cause de donne´es de mau-
vaise qualite´. Au final, l’e´chantillon comporte 20 amas de galaxies a` des redshifts
0.4 < z < 0.6.
Pour le suivi lensing, seuls les 11 amas les plus lumineux (LX .h
−2
50 > 5.10
44 erg.s−1,
table 4.1) ont e´te´ retenus. En plus des donne´es optiques de´crites ci-dessous, pour
chaque amas sont disponibles un profil de tempe´rature, une estimation de la tempe´rature
globale, de la luminosite´ X ainsi qu’une carte de brillance de surface (figure 4.2) utile
pour l’analyse morphologique de chaque amas (voir annexes).
4.3 Donne´es optiques
Avant de de´crire les caracte´ristiques techniques des images utilise´es pour re´aliser
l’e´tude lensing des amas de galaxies, commenc¸ons par essayer de de´finir la meilleure
strate´gie pour le but recherche´ ici. Une analyse weak lensing ne´cessite en effet plu-
sieurs conditions au niveau de la qualite´ des donne´es pour qui veut obtenir des
re´sultats pre´cis (cf la revue de Schneider et al. (2006)). Rappelons tout d’abord l’ex-
pression du rapport signal sur bruit d’un signal weak lensing mesure´ a` partir de la
moyenne ponde´re´e de la composante tangentielle de l’ellipticite´ des galaxies lentille´es
re´parties dans des couronnes de largeur variant avec la distance au centre de l’amas
96 CHAPITRE 4. ANALYSE LENSING D’UN E´CHANTILLON D’AMAS
1
10
0.3 0.4 0.5 0.6 0.7 0.8 0.9
T = 2.5 keV
Observed or planned
Proposed
L
X
[0
.5
-2
k
eV
] 
(1
0
4
4
 e
rg
s/
s)
z
!CDM ("!"#$%&!!"#'(
Fig. 4.1: LX versus redshift pour l’e´chantillon initial, de´fini de sorte a` former un ensemble non
biaise´ d’amas de galaxies mi-distants.
Fig. 4.2: Cartes de brillance de surface X en e´chelle logarithmique pour les 11 amas du sous-
e´chantillon e´tudie´s dans cette the`se (classe´s de gauche a` droite et de haut en bas selon l’ordre
utilise´ table ??.
(Bartelmann & Schneider 2001) :
S
N
=
θE
σ&
√
pin
√
ln(θout/θin) (4.1)
= 12.7
( n
30 arcmin−2
)1/2 ( σ&
0.2
)−1( σv
600 km s−1
)2
×
(
ln(θout/θin)
ln 10
)1/2〈Dls
Ds
〉
.
4.3. DONNE´ES OPTIQUES 97
ou` θE = 4pi(σv/c)2(Dls/Ds) est le rayon d’Einstein d’une SIS et σv sa dispersion de
vitesses, n est la densite´ de galaxies utiles pour mesurer le signal lensing, σ& l’erreur
commise sur l’estimation de l’ellipticite´, 〈Dls/Ds〉 est le facteur ge´ome´trique moyene´
sur la distribution en redshift des galaxies et θin,out sont les bornes de la couronne
dans laquelle le cisaillement moyen est mesure´.
En cherchant a` maximiser ce rapport signal sur bruit, cette e´quation va permettre
de de´finir la meilleure strate´gie d’observation (Schneider et al. 2006) :
• S/N ∝ n1/2 : plus les images seront profondes, plus le nombre de galaxies
disponibles sera grand et donc meilleure sera la de´tection du signal. La solution
consiste donc a` multiplier le nombre d’expositions d’un meˆme amas et de les
additionner pour obtenir une image finale la plus profonde possible. Une bonne
estimation donne une densite´ de galaxies utiles (c’est-a`-dire avec une forme
mesure´e fiable) de n ∼ 20 arcmin−2 pour un temps d’exposition de ∼2 heures
sur un te´lescope de classe 4-m dans des conditions de seeing σ ≤ 1′′.
• S/N ∝ σ−1& : afin d’optimiser la mesure de la forme des galaxies, il est indispen-
sable de pouvoir correctement les e´chantillonner. Il faut donc avoir un rapport
PSF/re´solution le plus petit possible. Pour des donne´es sol, on a typiquement
une PSF de taille ∼0.8” pour une re´solution de ∼ 0.2 ′′.pixel−1, soit pratique-
ment un ordre de grandeur supe´rieur a` des donne´es spatiales. Une coupure sur
la taille des galaxies par rapport a` celle de la PSF sera donc ne´cessaire afin
d’exclure les objets trop petits et mal e´chantillonne´s ainsi que les galaxies les
plus e´tendues pour lesquelles la distorsion de la PSF sera la plus importante.
Une coupure sur l’erreur de l’estimation de l’ellipticite´ sera aussi effectue´e pour
exclure les objets les plus bruite´s.
• S/N ∝ σ2v : il est e´vident que plus un halo de matie`re noire sera massif, plus il
sera facile de mesurer son signal lensing et donc d’en de´duire sa masse. C’est
pour cela que l’e´chantillon initial de 20 amas a e´te´ coupe´ en luminosite´ X afin
de ne garder que les amas les plus lumineux et donc a priori les plus massifs.
• S/N ∝ (ln(θout/θin))1/2 : pour obtenir un profil de cisaillement avec un rap-
port S/N constant, il faut utiliser des couronnes logarithmiques (largeur qui
augmente avec la distance au centre). Le rapport entre les bornes de chaque
anneau doit eˆtre choisi de sorte a` avoir suffisamment d’objets dans couronnes
centrales tout en gardant une re´solution spatiale acceptable dans les re´gions
externes.
• S/N ∝ 〈Dls/Ds〉 : les galaxies qui subissent la plus forte de´formation sont
celles situe´es le plus loin de la lentille. La se´lection de ces galaxies sources doit
donc eˆtre re´alise´e de sorte a` inclure le maximum de ces objets. Cependant,
nous verrons que la de´termination de ce rapport moyen peut se re´ve´ler assez
critique et donc il convient de rester proche de la comple´tude du catalogue
de galaxies afin de garder un certain controˆle sur la distribution en redshifts
N(z) correspondante.
Un autre point qui n’apparaˆıt pas dans l’e´quation pre´ce´dente concerne la taille du
champ observe´. En effet, comme le signal weak lensing d’un amas est mesurable loin
de son centre (typiquement > 2 R200), une image grand champ va permettre d’avoir
plus de points sur le profil de cisaillement de´tecte´ et ainsi d’augmenter la statistique
et la pre´cision sur l’estimation finale de la masse.
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Pour finir, plus la quantite´ d’information disponible sera grande, meilleure sera la
se´lection des galaxies sources. Des observations d’un meˆme amas dans plusieurs
bandes va donc apporter plus de contraintes pour affiner le tri, comme l’estimation
de couleurs voir de redshifts photome´triques.
Dans le cadre de ma the`se, j’ai donc utilise´ des images prises par l’instrument
Megacam au CFHT, combinant ainsi images grand champ et bonne re´solution an-
gulaire. Le CFHT1 est un te´lescope de 3.6 me`tres de diame`tre, installe´ en haut du
Mauna Kea, a` 4200 me`tres d’altitude. A son foyer se trouve l’instrument Megacam2,
une matrice de 36 CCDs construite au CEA. Chaque CCD est constitue´ de 2048 x
4612 pixels (soit un total de 340 Megapixels) avec une re´solution de 0.186 seconde
d’arc par pixel. Megacam permet ainsi de couvrir une portion du ciel de 1 degre´
carre´ et de bien e´chantillonner le seeing me´dian au Mauna Kea (∼ 0.7′′).
Les donne´es ont e´te´ acquises durant 3 pe´riodes d’observation en 2006 et 2007 (Ru-
nIDs : 06AF26, 06BF26 et 07AF8, PI : G. Soucail). Chaque amas a e´te´ observe´ dans
4 bandes photome´triques : g’ (414-559 nm), r’ (564-685 nm), i’ (698-843 ,m) et z’
(823-... nm). Les images de meilleure qualite´ en terme de seeing ont e´te´ obtenues
dans la bande r’ avec IQ < 0.8′′ (dans les autres filtres, on a IQ < 1′′ ce qui reste
raisonnable). Le temps d’inte´gration dans cette bande (7200 secondes) a e´te´ de´fini
de sorte a` avoir une magnitude limite de 26 et une magnitude de comple´tude de
l’ordre de 25 (voir table 4.2). Ce sont donc ces images dans la bande r’ qui serviront
par la suite pour l’analyse lensing, en particulier lors de la mesure des parame`tres
de forme des galaxies lentille´es.
4.4 De´tails de l’analyse lensing
Toute e´tude weak lensing sur un amas de galaxies comporte un certain nombre
d’e´tapes : traitement des images brutes, de´tection/classification des objets, se´lection
des galaxies lentille´es, mesure de leur parame`tres de forme, estimation du cisaillement
et de sa force, calcule de la masse. La plupart de ces e´tapes du processus ont e´te´
mises en place par Se´bastien Bradeau lors de sa the`se. Dans ce qui suit, je les re´sume
et je donne plus de de´tails sur les modifications que j’y ai apporte´es afin d’adapter
cette proce´dure a` des amas plus lointains.
4.4.1 Re´duction des images
Avant d’eˆtre utilisables, les images en sortie du te´lescope doivent eˆtre corrige´es
de certains effets instrumentaux comme le flatfielding pour estimer la sensibilite´ de
chaque pixel ou la correction des franges dues a` la re´flection de la lumie`re dans
chaque CCD. Cette e´tape de pre-processing a` e´te´ re´alise´e directement au CFHT
graˆce au pipeline Elixir3.
Ensuite il faut re´unir les diffe´rentes poses d’observations d’un meˆme champ afin d’en
1http ://www.cfht.hawaii.edu/
2http ://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Imaging/MegaPrime/
3http ://www.cfht.hawaii.edu/Instruments/Elixir/
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augmenter le rapport signal sur bruit. Une partie des images a e´te´ ainsi traite´e par
l’e´quipe de Terapix, le reste ayant e´te´ fait en de´but de the`se de manie`re standard
pour des images provenant de larges mosa¨ıques de CCDs.
La premie`re e´tape de cette proce´dure de re´duction consiste a` de´finir une solution
astrome´trique globale. Ceci est re´alise´, graˆce au logiciel Scamp4, a` partir de l’ali-
gnement photome´trique des diffe´rentes images base´ sur la position des e´toiles du
catalogue de re´fe´rence USNO-B1 (Monet et al. 2003). Celles-ci sont repe´re´es sur
chaque exposition avec le logiciel SExtractor.
La seconde e´tape permet graˆce au logiciel WeightWatcher5 d’obtenir les images de
poids correpondant a` la bande d’observation conside´re´e et a` la pe´riode d’observa-
tion. Il utilise donc en entre´e l’image flat du filtre donne´ et le masque permettant de
localiser les zones de´fectueuses de la matrice de CCDs pour donner en sortie l’image
de poids et l’image flag correspondantes.
Ensuite, les diffe´rentes expositions sont additionne´es avec Swarp6 afin de produire
l’image finale dont chaque pixel correspond a` la me´diane des diffe´rentes observations
ayant un poid non-nul pour le pixel en question. Swarp permet e´galement de re´aliser
une image χ2 dont les pixels sont obtenus en prenant la racine carre´e de la moyenne
ponde´re´e (par les pre´ce´dentes cartes de poids) des pixels de chaque image e´leve´s
au carre´s. Il a e´te´ montre´ (Szalay et al. 1999) que cette combinaison χ2 est opti-
male pour re´aliser une de´tection panchromatique d’objets. La co-addition suivant
la me´diane fournit quant a` elle des re´sulats robustes pour la combinaison d’images
pollue´es par des sources non-identifie´es de bruits (rayons cosmiques, traces de satel-
lites ou d’aste´ro¨ıdes) ou des de´fauts de came´ra (interstices entre CCDs : 70 pixels
entre 2 CCDs, 425 pixels entre 2 range´es de CCDs pour l’intrument Megacam).
4.4.2 Cre´ation des catalogues d’objets
Une fois les images finales g’, r’, i’, z’ et χ2gri obtenues, l’e´tape suivante consiste a`
effectuer la de´tection des objets. Pour cela, j’ai utilise´ le logiciel SExtractor7 (Bertin
& Arnouts 1996) dans sa configuration dual mode : le logiciel re´alise la de´tection des
objets sur l’image χ2 et les mesures sur les 4 images simples ; l’avantage est alors de
ne pas avoir a` faire de matching entre les 4 catalogues g, r, i et z.
Afin d’optimiser les re´sultats de SExtractor on effectue 2 runs sur chaque image. Le
premier, effectue´ avec un seuil de de´tection e´leve´ (> 5σ), sert a` estimer la taille de la
PSF qui est de´finie comme la taille moyenne observe´e des e´toiles. Ce premier passage
donne aussi le niveau de saturation des pixels, e´gal a` la limite supe´rieure du flux
des e´toiles. Ensuite on lance SExtractor une seconde fois avec un seuil de de´tection
bien plus bas (> 1.5σ) afin de re´cupe´rer le maximum de galaxies. Notons ici que
j’ai utilise´ SExtractor avec des masques afin d’e´viter d’inclure dans les catalogues
de faux objets situe´s dans les zones bruite´es de l’image (pixels de´fectueux, jointures
entre CCD, aigrettes et re´flections d’e´toiles, ...), e´tape ne´cessaire et importante pour
ne pas engendrer du faux signal de cisaillement dans la suite de l’analyse avec par
4http ://www.astromatic.net/software/scamp
5http ://www.astromatic.net/software/weightwatcher
6http ://www.astromatic.net/software/swarp
7http ://www.astromatic.net/software/sextractor
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Fig. 4.3: Diagramme flux central µmax-magnitude pour l’amas MS0015. Les e´toiles (points rouges)
se regroupent dans une re´gion clairement de´finie, la branche des e´toiles. Les galaxies (points bleus)
sont les objets moins pique´s que les e´toiles pour une magnitude donne´e. Les points noirs sont les
objets conside´re´s comme de fausses de´tections avec un flux proche du niveau de saturation ou bien
une luminoite´ plus pique´e qu’une e´toile.
exemple avec la pre´sence de fausses galaxies tre`s elliptiques autour des e´toiles tre`s
brillantes.
Une fois que tout les objets sont localise´s, il faut se´parer les e´toiles des galaxies et
des fausses de´tections. Pour ce faire, on utilise l’image r’ qui a la meilleure qualite´
photome´trique. Encore une fois, j’ai applique´ ici une me´thode standard : les objets
sont trie´s selon des crite´res de taille, de magnitude et de brillance de surface.
La premie`re condition qui doit eˆtre remplie par un objet pour eˆtre conside´re´ comme
une e´toile est sa position dans le diagramme magnitude-µmax (figure 4.3) ou` µmax
est sa brillance de surface centrale.
En effet, pour un flux ou une magnitude donne´, une e´toile sera plus brillante,
plus ”pique´e” qu’une galaxie. On s’attend donc a` ce que les e´toiles peuplent une
re´gion bien de´finie dans l’espace magnitude-µmax, re´gion que l’on appelle ”branche
des e´toiles”. Cette re´gion a la forme d’un paralle´logramme autour d’une droite de
pente 1. Sa limite supe´rieure est le niveau de saturation de l’image. Sa largeur
est prise a` 0.4 mag, une valeur repre´sentative de la dispersion en magnitude des
e´toiles pour un µmax donne´. Sa limite infe´rieure est plus difficile a` de´finir et est prise
comme correspondant au mode de la distribution en brillance de surface plus 1 afin
de re´cupe´rer le maximum d’e´toiles qui seront utilise´es par la suite pour estimer le
champ de PSF a` partir de leur forme observe´e. Cette limite permet e´galement de
re´duire la contamination par des galaxies dont l’ellipticite´ intrinse`que peut biaiser
cette estimation.
Le second crite`re de se´lection conserne la taille des objets : on impose aux e´toiles
4.4. DE´TAILS DE L’ANALYSE LENSING 101
Fig. 4.4: Diagramme magnitude-taille pour l’amas MS0016. Les e´toiles (points rouges) ont une
taille (largeur a` mi-hauteur de la gaussienne ajuste´e par SExtractor sur les isophotes de l’objet)
caracte´ristique, e´gale plus ou moins a` la taille de la PSF. Les objets plus petits que les e´toiles sont
principalement de fausses de´tections (points noirs) alors que les objets de tailles plus e´tendues et
non sature´s (points bleus) sont conside´re´s comme e´tant des galaxies.
d’avoir une taille infe´rieure a` celle de la PSF (∼ seeing) plus un pixel. Cette coupure
apparaˆıt naturellement lorsque l’on regarde un diagramme taille-magnitude (figure
4.4) sur lequel la majorite´ des e´toiles sont regroupe´es dans une zone limite´e pour
toutes les valeurs de la magnitude.
Pour la se´le´ction des galaxies, on se base sur les meˆme crite`res : une galaxie sera
conside´re´e comme telle si elle est dans la re´gion infe´rieure a` la branche des e´toiles
(c’est-a`-dire moins pique´e), sous le niveau de saturation et ayant une taille supe´rieure
a` la taille de la PSF moins 0.5 pixel (les objets trop petits sont exclus car e´tant
soit des e´toiles, soit des ”fausses de´tections”, soit des galaxies mais de taille trop
petite pour que l’estimation de leur parame`tres de forme soit efficace). SExtractor
retourne e´galement pour chaque objet un parame`tre utile pour ame´liorer la se´lection,
le parame`tre CLASS STAR. Ce parame`tre qui varie de 0 a` 1 correspond a` une
estimation de la stellarite´ d’un objet. Ainsi, tout objet ayant CLASS STAR> 0.8
est e´galement exclu du catalogue de galaxies.
Au final, on dispose pour chaque amas d’un catalogue d’e´toiles et d’un catalogue de
galaxies. Cette se´lection est effectue´e uniquement sur les images r’. Pour re´cupe´rer les
magnitudes des galaxies dans les autres bandes, on re´alise e´galement les 2 passages
de SExtractor sur les images g’, i’ et z’. Ces images sont de qualite´ photome´trique
moindre, et donc on perd un bon nombre d’objets si l’on effectue le tri e´toiles/galaxies
a` partir de ces catalogues. La solution est de tirer avantage du dual-mode pour avoir
exactement le meˆme nombre d’objets de´tecte´s sur chaque image et ayant le meˆme
identifiant dans chaque catalogue. Dans la table 4.2 sont re´sume´s les parame`tres
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Tab. 4.2: Caracte´ristiques des donne´es optiques dans la bande r′ de Megacam.
Amas Exposition Seeing Comple´tude Galaxies Etoiles
(sec.) (”) (50%) (arcmin−2) (arcmin−2)
MS0015.9+1609 5600 0.82 24.50 26.3 1.6
MACSJ0451.6-0305 7200 0.77 24.75 30.6 3.2
RXJ0856.1+3756 7200 0.66 24.90 40.7 2.2
RXJ0943.1+4659 7200 0.87 24.60 33.9 1.7
RXJ1003.0+3254 7200 0.79 24.55 31.4 1.4
RXJ1120.1+4318 7200 0.60 24.85 40.8 1.9
MACSJ1206.2-0848 7200 0.85 24.90 32.1 2.2
MS1241.5+1710 7200 0.72 24.85 35.5 1.9
RXJ1347.5-1144 7200 0.77 24.95 29.5 2.5
MS1621.5+2640 7200 0.60 25.05 41.6 4.7
RXJ2228.5+2036 7200 0.69 24.85 35.5 4.6
d’intereˆts a` ce niveau de l’analyse (densite´ d’e´toiles et de galaxies, taille du seeing
et magnitude de comple´tude).
4.4.3 Mesure des parame`tres de forme
L’information qui permet de de´terminer la masse d’un amas de galaxies s’obtient
a` partir de la de´formation statistique de l’image des galaxies d’arrie`re plan. Cette
e´tape de l’analyse weak lensing est donc certainement la plus critique. En effet,
toute erreur syste´matique ou biais dans la mesure de la forme des galaxies sources
se re´percutera directement sur l’estimation finale de la masse.
L’approche que j’ai utilise´e ici, identique a` celle de´crite dans Bardeau et al. (2005,
2007), fait appel au logiciel Im2shape (Bridle et al. 2002). L’avantage d’utiliser ce
logiciel est qu’il incorpore la de´formation due au champ de PSF lors du calcul de
la forme des galaxies. En effet, il est important de de´terminer l’image correcte des
galaxies, c’est-a`-dire non perturbe´e par le passage des rayons lumineux dans l’at-
mosphe´re ni par la re´ponse instrumentale du te´lescope.
Le principe de fonctionnement d’Im2shape est relativement simple. A partir d’un
mode`le de galaxie, somme de gaussiennes elliptiques qui repre´sentent ses isophotes,
il en effectue la convolution avec l’estimation locale de la PSF qui est e´galement
mode´lise´e par une combinaison de gaussiennes elliptiques. La convolution est ainsi
analytique et rapide a` exe´cuter. A partir du the´ore`me de Bayes et en assignant
a` chaque parame`tre libre du proble`me (bruit, position, forme et intensite´ des iso-
photes) une distribution a priori, le code de´termine la probabilte´ a posteriori sur
chacun de ces parame`tres. Graˆce a` un e´chantillonneur de type chaˆıne de Markov, le
code parcour l’espace des phases afin de trouver le mode`le qui permet d’ajuster au
mieux l’image de la galaxie (maximisation de la probabilite´ a posteriori).
L’avantage principal de l’approche baye´sienne couple´e a` un e´chantillonnage MCMC
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(Monte Carlo Markoc Chain) est une estimation robuste des erreurs statistiques as-
socie´es a` chaque parame`tre de forme d’un objet. Ces erreurs seront utilise´es par la
suite comme crite`re de se´lection des galaxies lentille´es et comme poids lors de la
mesure du cisaillement.
Pour utiliser ce logiciel, ce dont on a besoin est donc une image au format .fits, un
catalogue de galaxies contenant leurs positions (Im2shape de´coupe l’image en carre´e
de 16x16 pixels autour de chaque galaxie pour y ajuster les isophotes par des gaus-
siennes) et un catalogue contenant le mode`le de PSF a` la position de chaque galaxie.
L’imple´mentation d’Im2shape que nous avons suivie est re´duite au plus simple dans
le sens ou` nous n’avons utilise´ qu’une seule gaussienne pour mode´liser les galaxies
ainsi que pour la PSF. Ajouter d’autre gaussiennes n’apporte pas forcement plus
d’information et au contraire risque de laisser trop de liberte´ au code et ainsi aug-
menter les incertitudes sur les parame`tres d’intereˆts. D’autre part, il est plus simple
de traˆıter une seule valeur de l’ellipticte´ pour chaque objet plutoˆt qu’une combinai-
son de plusieurs ellipses. De plus, les galaxies qui nous inte´ressent le plus sont les
plus faibles pour lesquelles il est difficile de faire la distinction entre leur disque et
leur bulbe. Une seule ellipse suffit donc a priori dans le cadre notre e´tude.
Il ne reste donc plus qu’a` de´terminer le champ de PSF. Bien que son effet principal
consiste a` circulariser l’image et donc a` noyer la distortion gravitationnelle, celui-ci
est anisotrope, ce qui ajoute artificiellement un signal similaire au cisaillement pro-
duit par l’amas lentille. On s’attend e´galement a` ce qu’il ne soit pas constant sur
tout le champ de vue. Il faut donc en estimer sa valeur locale a` la position de chaque
galaxie. La manie`re dont cela est re´alise´ est assez simple : partant du principe que les
e´toiles sont sense´es eˆtre des objets non re´solus spatialement, la forme observe´e de ces
e´toiles donne directement l’intensite´ et l’orientation de la PSF locale (la convolution
d’un δdirac avec le champ de PSF donne la valeur de la PSF en ce point).
La premie`re e´tape consiste donc a` lancer Im2shape sur le catalogue d’e´toiles cre´e´
dans la section pre´ce´dente avec pour mode`le de PSF initial un δdirac. Une fois que
la forme des e´toiles est estime´e, on effectue un ne´toyage du champ de PSF obtenu.
En effet, dans le catalogue certains objets ne sont pas des e´toiles (fausses de´tections,
galaxies faibles) et leur forme pollue l’estimation de la PSF. Donc, a` la position
de chaque galaxie, on re´cupe`re les 10 objets les plus proches qui ont une ellipticite´
infe´rieure a` 0.2 car on s’attend a` ce que la PSF ne soit pas si elliptique. On im-
pose alors un crite`re de similarite´ sur ces 10 objets afin d’enlever les galaxies faibles
incluses dans le catalogue d’e´toiles et dont l’orientation est ale´atoire : on calcule
la dispersion sur les parame`tres de forme de ces objets et on rejette tous ceux qui
s’e´cartent de plus de 1.5σ de la valeur moyenne (valeur arbitraire mais efficace).
L’ope´ration est effectue´e une seconde fois afin d’affiner le catalogue. Au final, la
valeur de la PSF a` la position de chaque galaxie est de´finie comme la moyenne
arithme´tique de la forme des 5 e´toiles les plus proches. Prendre plus d’e´toiles im-
pliquerait de prendre des objets plus lointains la` ou` la PSF peut se re´ve´ler eˆtre
suffisamment diffe´rente pour biaiser la moyenne et donc l’estimation de sa valeur
locale.
A ce niveau, un premier test peut eˆtre effectue´ pour ve´rifier la bonne de´convolution
de la PSF : la forme finale des e´toiles estime´e par Im2shape avec le champ de PSF
calcule´ pre´ce´demment doit eˆtre proche d’un δdirac meˆme si on s’attend a` observe´ une
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Fig. 4.5: Distribution en taille ab et orientation des e´toiles avant (ligne du haut) et apre`s (ligne
du bas) la de´convolution de la PSF pour l’amas de galaxies RXJ2228. La taille moyenne initiale
qui correspond a` l’estimation de la taille de la PSF est ben supe´rieure a` la taille des e´toiles apre`s le
second passage d’Im2shape. L’orientation est e´galement bien traite´e puisque la distribution finale
est pratiquement plate.
le´ge`re ellipticite´ compte tenu du fait qu’on utilise une valeur moyenne de la PSF
le´ge`rement disperse´e (seulement 5 e´toiles). Concre`tement, la taille des e´toiles apre`s
de´convolution de la PSF doit eˆtre proche de 0 et leur orientation ale´atoire. C’est en
effet ce que l’on constate sur la figure 4.5.
Maintenant que l’on dispose d’un moyen de de´terminer la forme des galaxies, il
reste a` savoir si l’on n’inclue pas de biais ou d’erreur syste´matique dans l’estimation
des parame`tres de forme des galaxies. Meˆme si Im2shape a de´ja` e´te´ utilise´ dans plu-
sieurs e´tudes weak lensing (par exemple Kneib et al. (2003); Cypriano et al. (2004);
Bardeau et al. (2005, 2007); Limousin et al. (2007a,b); Medezinski et al. (2007);
Carrasco et al. (2007); Limousin et al. (2009)), il convient de s’assurer de la qualite´
des re´sultats, et, le cas e´che´ant, de les corriger.
Pour ce faire, la communaute´ dispose d’un jeu de simulations : les simulations STEP
(Shear TEsting Program (Heymans et al. 2006)). Sous l’impulsion de Catherine Hey-
mans, Richard Massey et Jason Rhodes, le projet STEP a e´te´ mis en place afin de
tester/comparer/ame´liorer les diffe´rentes techniques de mesures du cisaillement gra-
vitationnel. Depuis la mise en place du projet (2004), plusieurs jeux de simulations
ont e´te´ cre´e´es afin de tester les me´thodes sur diffe´rents types de donne´es (sol, spa-
tial). Dans le cadre de cette the`se, je me suis restreint a` la premie`re e´tape du projet,
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STEP1, conc¸ue pour valider une analyse sur des donne´es sol de type CFHT.
Concre`tement, un grand nombre d’images simule´es ont e´te´ re´alise´es a` partir des pro-
grammes SKYMAKER8 et STUFF9 pour la cre´ation des catalogues d’objets (voir Erben
et al. (2001) pour plus de de´tails). La distribution des galaxies suit des observa-
tions et des lois semi-analytiques en luminosite´ et taille-morphologie. Les galaxies
sont constitue´es d’un bulble sphe´ro¨ıde type de Vaucouleurs et d’un disque mince
elliptique. A chacune d’elles sont attribue´s de manie`re ale´atoire et uniforme une
position, un angle et une inclinaison, ce qui permet d’en de´duire une ellipticite´ in-
trinse`que. Notons que les galaxies ainsi ge´ne´re´es sont sensiblement plus circulaires
en moyenne que ce qui est observe´ (Binney & de Vaucouleurs 1981; Grosbol 1985;
Lambas et al. 1992) mais cela n’affecte en rien la mesure du cisaillement, si ce n’est
pour les me´thodes utilisant une ponde´ration base´e sur la forme des galaxies (ce n’est
pas le cas d’Im2shape).
Une fois le catalogue d’objets cre´e´, 5 diffe´rentes sortes de cisaillement ont e´te´ ap-
plique´es en modifiant simplement l’ellipticite´s des galaxies selon l’e´quation 3.41.
Dans le cas pre´sent, la convergence κ est nulle car on ne s’inte´resse qu’a` la capa-
cite´ de telle ou telle me´thode a` mesurer un cisaillement et non une homothe´tie.
La seconde composante du cisaillement, γ2, est e´galement nulle. Le signal applique´
se limite donc a` γ1 = (0.0, 0.005, 0.001, 0.05, 0.1) et est constant sur tout le champ
de l’image. Les e´toiles et les galaxies ainsi modifie´es sont ensuite convolue´es avec 6
mode`les diffe´rents de PSF repre´sentatifs de la qualite´ d’observations re´alise´es au sol
(la PSF est aussi constante sur tout le champ).
Au final, on dispose donc de 6 types de PSF et 5 types de cisaillement, soit 30
configurations diffe´rentes. Chacun de ces 30 jeux de simulations se compose de 64
images de taille 4096x4096 pixels avec une re´solution de 0.206 arcseconde par pixel.
Les catalogues d’objets ont une densite´ de galaxies re´aliste, ∼ 15 arcmin−2, et ∼ 10
arcmin−2 pour les e´toiles, ce qui est largement suffisant pour caracte`riser propre-
ment la PSF selon la me´thode de´crite pre´ce´demment. En pratique, sur des donne´es
telles que celles utilise´es dans cette the`se, la densite´ d’e´toiles est bien moindre. On
s’attend donc a` corriger de manie`re suffisamment efficace la PSF dans le carde de
ces simulations pour concentrer l’analyse sur la mesure du cisaillement.
Pour chaque ensemble d’images on re´alise l’analyse suivante : de´tection/classification
des objets graˆce a` SExtractor puis estimation de la PSF et mesure de la forme des
galaxies avec Im2shape. Ensuite, on calcule le cisaillement moyen < γ1,2 > sur les
64 images pour chacun des 30 jeux de donne´es. L’e´tape suivante consiste a`, pour un
type de PSF donne´, minimiser sur les 5 valeurs de cisaillement la quantite´
γ1 − γtrue1 = q(γtrue1 )2 +mγtrue1 + c1 (4.2)
ou` γtrue1 est le cisaillement applique´ sur l’image et (q,m, c1) les parame`tres de l’ajus-
tement entre le cisaillement mesure´ et le cisaillement re´el. Le parame`tre q traduit
la non-line´arite´ de la re´ponse de la me´thode, m le bias line´aire de calibration et c1
caracte´rise la syste´matique lie´e a` la correction de la PSF.
Comme je l’ai mentionne´ pre´ce´dement, le cisaillement applique´ γtrue2 = 0, et donc le
8http ://www.astromatic.net/software/skymaker
9http ://www.astromatic.net/software/stuff
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Fig. 4.6: Mesures du biais de calibration < m >, des re´sidus de PSF σc et de non-line´arite´ < q >
pour diffe´rentes me´thode de lensing (Heymans et al. (2006) pour la signification des label). La
re´gion grise´e souffre d’un biais de calibration infe´rieur a` 7%. Notre implementation d’Im2shape
(label GF) donne < m >- 0.1± 0.02 et σc - 2.10−3.
parame`tre c2 =< γ2 > doit eˆtre e´gal a` 0 en l’absence de syste´matique lie´e au trai-
tement de la PSF (et absence de shot noise). La meilleure me´thode pour mesurer
le cisaillement sera donc celle qui se rapproche le plus du point (m, c) = (0, 0). La
comparaison des diffe´rentes techniques est re´sume´e sur la figure 4.6.
Un premier ajustement de notre me´thode donne une re´ponse line´aire avec l’intensite´
du cisaillement, c’est-a`-dire < q >= 0 (les moyennes ici sont re´alise´es sur les 6 types
de PSF). J’ai donc effectue´ un nouvel ajustement de la relation pre´ce´dente mais
en imposant q = 0. J’obtiens alors les valeurs suivantes : < m >= −0.1 ± 0.02 et
σc =
√
σ2c1 + σ
2
c2 ∼ 2.10−3. Notre imple´mentation d’Im2shape (label GF sur la figure
4.6) est a` comparer avec celle de Sarah Bridle (label SB) qui utilise 2 gaussiennes
pour mode´liser la forme des galaxies et de la PSF locale. Nous obtenons un biais
sensiblement supe´rieur et sommes hors de la re´gion des 7% de biais de calibration.
Pour ce qui est de la PSF, nous obtenons une valeur suffisament petite de σc pour
eˆtre consistant avec du simple shot noise.
La conclusion principale du test de notre pipeline avec les simulations STEP est
que le cisaillement que l’on mesure est sous-estime´ d’un facteur ∼ 10%. C’est pour-
quoi dans la suite de l’analyse lensing des amas, nous apporterons une correction
de +10% au cisaillement mesure´ afin de compenser ce biais. La faible dispersion
obtenue sur ce facteur de calibration, 0.02, montre quant a` elle que notre me´thode
s’applique de manie`re e´quivalente a` tous les types de PSF de la simulation STEP.
Autrement dit, meˆme pour des PSF complexes, notre analyse restera a priori va-
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Fig. 4.7: Distribution des dispersions σe1,e2 autour de l’estimation des composante de l’ellipticite´
par Im2shape. On constate que celle-ci atteindre un minimum en ∼ 0.25, une valeur typique pour
tous les amas (ici pour RXJ1003).
lide. Par ailleurs, contrairement aux simulations e´tudie´es ici, nos images Megacam
ne pre´sentent pas une PSF constante sur tout le champ d’observation. Hors cette
dispersion ainsi que la valeur du re´sidu σc sont suffisament petites pour avoir une
correction de la de´formation consistante sur toute l’image, ne privile´giant pas par
exemple la zone centrale o la de´formation instrumentale est suppose´e la plus petite.
Bien que ces re´sultats soient issus de simulations, on peut s’attendre a` ce que la cor-
rection apporte´e sur la mesure du cisaillement soit en moyenne proche du biais re´el
de notre me´thode et donc que celui-ci soit contrebalance´ de manie`re satisfaisante.
Un autre point concerne l’estimation de la forme des objets les plus faibles et
ceux situe´s dans la zone centrale de l’amas. Les premiers sont e´videmment les plus
difficiles a` caracte´riser de part la faiblesse de leur luminosite´ : les isophotes ajuste´s
sont proches du seuil de bruit et l’erreur commise sur la mesure des parame`tres de
forme peut se re´ve´ler conse´quente. C’est pourquoi il convient a` la fois de couper le
catalogue de galaxies en magnitude et d’e´carter les objets ayant une erreur e´leve´e
sur la mesure de l’ellipticite´.
Pour la coupure a` adopter sur σe1,e2, j’ai regarde´ la distribution en erreurs (figure
4.7) et pris la valeur σe1,e2 = 0.25. Ce crite`re fait le compromis entre le nombre
de galaxies que l’on garde et la quantite´ de bruit introduite dans la mesure du si-
gnal de cisaillement, d’autant plus que les objets les plus bruite´s peuvent avoir des
distributions de probabilite´ fortement non gaussiennes et donc une valeur moyenne
des parame`tres de forme fortement biaise´e. Meˆme si cette valeur peut sembler arbi-
traire, j’ai re´alise´ toute une se´rie de tests sur les profils de cisaillement obtenus en
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fonction de ce parame`tre de se´lection (comparaison des rapports signal sur bruit par
exemple). Il s’est ave´re´ qu’un seuil de 0.25 re´alise effectivement le meilleur compro-
mis avec la plus petite erreur relative sur l’estimation finale de la masse des amas.
Pour ce qui est des objets proches du centre dont les isophotes peuvent eˆtre affecte´s
par la luminosite´ des galaxies membres de l’amas (proble`me de deblending qui peut
par exemple conduire a` mal estimer la position du centre de la galaxie (Cypriano
et al. 2004)), la solution consiste a` ne pas tenir compte des tous premiers points
du profil de cisaillement. D’autres raisons e´voque´es plus loin dans ce chapitre iront
e´galement dans ce sens.
4.4.4 Tri des galaxies
Maintenant que nous avons notre catalogue de galaxies avec une mesure de
leur forme ainsi qu’un certain controˆle des syste´matiques et biais associe´s, il faut
se´lectionner les galaxies lentille´es, c’est-a`-dire celles localise´es derrie`re l’amas de ga-
laxies. En effet, seules ces galaxies subissent le cisaillement gravitationnel produit
par l’amas, et donc ne´ce´ssitent d’eˆtre isole´es des galaxies d’avant plan et des galaxies
membres de l’amas qui vont diluer le signal mesure´. Ceci est particulie`rement vrai
pour le profil de cisaillement puisque naturellement on a :
gobs =
Nback
Nback +Nfore
gtrue (4.3)
ou` back correspond aux galaxies d’arrie`re-plan et fore aux galaxies non lentille´es
(avant-plan+amas). gobs est le cisaillement mesure´ dans une couronne a` partir de la
moyenne arithme´tique de l’ellipticte´ des galaxies s’y trouvant.
Deux strate´gie peuvent eˆtre adopte´es a` ce niveau de l’analyse : soit on s’arrange pour
enlever la plus grande partie des galaxies non lentille´es pour obtenir un signal qui soit
maximal et le plus proche possible du signal re´el gtrue, soit on cherche a` estimer ce
facteur de dilution Nback/(Nfore+Nback) pour ensuite corriger le cisaillement mesure´.
Coupure en magnitude
Pour qui cherche a` ne se´lectionner que les galaxies lentille´es, la premie`re solution
qui vient a` l’esprit concerne leur luminosite´ : on s’attend en effet a` ce que les galaxies
les plus brillantes soient devant l’amas, les plus faibles derrie`re. Par exemple, si l’on
regarde la distribution en magnitude apparente N(m) des galaxies dans le champ
d’un amas, on voit clairement la contribution de ce dernier. Na¨ıvement, il suffirait
alors de choisir toutes les galaxies de magnitude plus faibles que celle de l’amas et
supposer qu’elles se situent derrie`re lui. Le proble`me est e´videmment que la relation
N(m) observe´e est une combinaison de plusieurs effets : la luminosite´ intrinse`que des
galaxies, la relation entre magnitude apparente et magnitude absolue, la distribution
spectrale en e´nergie (flux diffe´rent selon la bande d’observation), ... Aussi, meˆme si
une coupure forte en magnitude (par exemple m > 23) permet a priori d’exclure la
plus grande partie des galaxies non lentille´es, celle-ci conduit e´galement a` la perte
d’un bon nombre de galaxies sources et donc a` une re´duction non ne´gligeable du
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rapport signal sur bruit final sur la mesure du cisaillement.
J’ai donc de´cide´ de se´lectionner les galaxies ayant une magnitude r’ comprise entre
21 et la magnitude de comple´tude + 0.5 mag. Ce choix pour la limite supe´rieure
peut sembler plutoˆt conservateur mais sera justifie´ dans la section suivante 4.4.5
(nous avons e´galement vu qu’il convient d’e´carter les galaxies les plus faibles dont
l’estimation des parame`tres de forme peut se re´ve´ler difficile). La limite infe´rieure
est quant a` elle relativement faible afin d’inclure un maximum de galaxies dans
l’analyse. Comme nous le verrons plus loin, meˆme si cela implique de conserver des
galaxies non lentille´es, cela ne repre´sente pas au final un proble`me majeur.
Crite`re sur la couleur
Le second crite`re de se´lection concerne les galaxies de l’amas qui, comme les ga-
laxies d’avant plan, bruitent le signal de cisaillement. Comme il en sera discute´ plus
loin, l’impact des galaxies de l’amas sur la mesure de la masse a` partir du profil de
cisaillement n’est pas aussi critique que la dilution du cisaillement due aux avant-
plans, du moins dans le cas d’amas mi-distants. D’autre part, nous verrons qu’il est
e´galement assez simple de contrebalancer leur effet sur le signal mesure´. Ne´anmois,
il reste pre´fe´rable d’en exclure la plus grandre partie possible.
Pour cela, on dispose d’un crite`re relativement efficace, la se´quence des elliptiques
d’un amas, relation couleur-magnitude pre´sente´e dans la partie 2.6.1. Un simple
coup d’oeil au diagramme r’-i’ versus r’ suffit a` de´tecter la pre´sence d’une surden-
site´ de galaxies pre´sentant une faible dispersion en couleur, couleur pratiquement
constante et inde´pendante de la magnitude (pre´sence d’une le´ge`re pente). La figure
4.8 pre´sente un exemple de cette se´quence des elliptiques (red sequence en anglais).
Afin d’optimiser la se´le´ction de ces galaxies, j’ai utilise´ une me´thode similaire a`
celle de´crite dans Stott et al. (2009) pour de´limiter la se´quence des elliptiques de
l’amas. On se´le´ctionne d’abord les galaxies avec un redshift photome´trique com-
patible avec le redshift de l’amas (voir le paragraphe suivant pour plus de de´tails
sur les redshifts photome´triques) et se situant dans la zone centrale de l’amas (ty-
piquement r < 200′′). On re´alise ensuite graˆce a` une minimisation de type χ2 un
ajustement line´aire de la relation couleur-magnitude dans le plan r’/r’-i’ tout en
effectuant un tri a` 3σ : une fois la pente et l’ordonne´e a` l’origine estime´es, on ajuste
la distribution des re´sidus en couleurs (par rapport a` ce premier ajustement) par
une gaussienne. On obtient ainsi une premie`re estimation de la dispersion en couleur
autour de la se´quence des elliptiques. Celle-ci est ensuite utilise´e comme crite`re de
se´lection pour re´ite´rer l’ajustement en ne gardant que les galaxies avec une couleur
compatible a` moins de 3σ. Le processus est re´pe´te´ jusqu’a` convergence.
On dispose alors de notre crite`re de se´lection : toutes les galaxies avec un e´cart en
couleur par rapport a` l’ajustement final de la se´quence des elliptiques infe´rieur a` 3
fois sa dispersion et une magnitude mr′ ≤ 23 sont e´carte´es du catalogue final de
galaxies lentille´es. La coupure en magnitude sert ici a` limiter l’inclusion de galaxies
d’arrie`re-plan qui sont dominantes a` ces magnitudes faibles, meˆme aux couleurs de
la se´quence des elliptiques.
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Fig. 4.8: Diagramme couleur-magnitude de l’amas RXJ0856. Les points noirs correspondent aux
galaxies situe´es a` moins de 500” du centre de l’amas, les points rouges celles a` moins de 150”. La
se´quence des elliptiques associe´e a` l’amas y apparaˆıt clairement.
Redshifts photome´triques
Dans l’optique de ne garder que les galaxies d’arrie`re-plan, la dernie`re option
de se´lection possible est l’estimation de redshifts photome´triques (par exemple
Athreya et al. (2002)). L’ide´e sousjacente est qu’une galaxie voit ses couleurs chan-
ger en fonction de son redshift. Avec suffisament de bandes d’observation il devient
alors possible d’estimer sa distance. En effet, une galaxie posse`de de fortes signatures
spectrales (des break dans son spectre, tel celui a` 4000 A˚ou le Lyman break a` 912 A˚)
qui permettent de re´aliser de la spectroscopie a` tre`s basse re´solution. Deux bandes
d’observations qui encadrent un de ces break donnent acce´s a` la mesure d’une couleur
(diffe´rences de magnitude ou rapport de luminosite´) caracte´ristique de la distance
de la galaxie. Il est e´vident alors que plus grand sera le nombre de bandes d’obser-
vation, meilleure sera la couverture spectrale et donc plus pre´cise l’estimation de sa
distance.
Pour des amas a` bas redshifts, de simples coupures en couleur permettent d’ex-
clure la majeure partie des galaxies d’avant-plan. Cependant, comme on le constate
sur la figure 4.9, la situation se complique pour des amas a` plus hauts redshifts.
Par exemple, pour un amas a` z=0.2, une coupure r′ − i′ > 0.6 permet de garder
les galaxies elliptiques avec 0.2 < z < 2 (z < 1.6 si l’on corrige de l’e´volution), soit
la majeure partie des galaxies d’arrie`re-plan. En revanche, si l’amas est a` z=0.6,
une coupure a` la couleur r’-i’ correspondante, r′ − i′ ∼ 1.31, excluerait les galaxies
avec un redshift 0.85 ≤ z ≤ 1.1. La situation devient pire si l’on prend en compte
l’e´volution de la galaxie (courbes en tirets). La pre´sence de ces de´ge´ne´rescences
redshift-couleur-type spectral font que de simples crite`re en couleurs ne sont pas
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Fig. 4.9: Diagramme couleur-redshift pour les principaux types spectraux d’une galaxie avec
Mr = −22. Les courbes pleines repre´sentent la couleur r’-i’ K-corrige´e, celles en tirets en corrigeant
en plus de l’e´volution passive de la luminosite´.
suffisants et donc que l’estimation plus pre´cise de redshifts photome´triques devient
ne´ce´ssaire.
Profitant de la proximite´ d’un de ses concepteurs, j’ai utilise´ pour ce travail le lo-
giciel HyperZ10 (Bolzonella et al. (2000)). Ce logiciel utilise la technique dite de
SED fitting (SED pour Spectral Energy Distribution) : les couleurs observe´es d’une
galaxies sont ajuste´es par un ensemble de spectres types repre´sentatifs de tous les
types de galaxies. Le meilleur mode`le, caracte´rise´ par son type spectral, sa masse
stellaire, son aˆge de formation et bien e´videmment sa distance est estime´ par une
proce´dure de minimisation classique sur le flux observe´ dans chaque filtre disponible.
Sans rentrer trop dans les de´tails techniques du code (toutes les informations utiles
pouvant eˆtre re´cupe´re´es sur la page web du logiciel ou bien dans la the`se de Florence
Ienna), HyperZ fonctionne de la manie`re suivante : on donne en entre´e un catalogue
de magnitudes et erreurs associe´es, l’extinction galactique (par simplicite´ j’ai utilise´
la meˆme valeur du parame`tre E(B-V) pour chaque galaxie d’un meˆme champ), le
domaine autorise´ en redshift (0 a` 4 par pas de 0.01) ainsi que les mode`les utilise´s
pour l’ajustement, 8 SEDs synthe´tiques obtenus avec la dernie`re version du code de
Bruzual & Charlot (2003), 4 SEDs empiriques de Coleman et al. (1980), et 2 galaxies
starburst de Kinney et al. (1996).
Afin d’optimiser l’estimation des redshifts photome´triques, il convient d’utiliser
les magnitudes MAG APER de SExtractor, magnitudes estime´es dans une ouver-
ture circulaire de diame`tre constant, e´gale a` 3 arcsec dans le cas pre´sent. Elles
donnent une meilleure estimation des couleurs des galaxies et permettent une cor-
10http ://webast.ast.obs-mip.fr/hyperz/
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Fig. 4.10: Comparaison des couleurs the´oriques g′ − r′ vs. i′ − r′ a` gauche et g′ − r′ vs. z′ − r′
a` droite (croix rouges) et observe´es (points noirs) des e´toiles (ici pour MACSJ1206). Les panels
du haut sont les distributions avant correction, ceux du bas apre´s. La position de ’coude’ est bien
respecte´e apre´s correction.
rection plus facile de la calibration du point 0 des magnitudes. En effet, HyperZ
utilise des diffe´rences de magnitudes, donc toute erreur dans la normalisation pho-
tome´trique peut se re´ve´ler catastrophique pour l’estimation finale des redshifts.
L’origine de telles erreurs peuvent eˆtre diverses, comme par exemple une calibration
photome´trique impre´cise lors de la re´duction des images brutes, la pre´sence de cer-
taines expositions de qualite´ non photome´trique dans certains filtres, ...
Pour e´talonner correctement ces points 0, j’ai utilise´ les couleurs observe´es des e´toiles
que j’ai compare´es avec les distributions attendues de´rive´es de la libraire de spectres
stellaires de Pickles (1998) (en ayant tenu compte de la transmission des filtres d’ob-
servations utilise´s). Si l’on regarde des diagrammes couleurs-couleurs en utilisant la
magnitude r’ comme re´fe´rence, on constate que les couleurs the´oriques des e´toiles
sont bien localise´es et forment une sorte de coude (figure 4.10). Celui-ci est utilise´
comme point de repe`re : avec une minimisation χ2, on calcule les corrections en
magnitude dans les filtres g’, i’ et z’ a` apporter afin d’avoir les couleurs observe´es
de nos e´toiles positionne´es de la meˆme manie`re que les couleurs the´oriques. Dans la
table 4.3 sont liste´es les corrections apporte´es dans chaque filtre pour tous les amas.
Ces valeurs sont donne´es en entre´e a` HyperZ qui prend alors en charge la correction
des magnitudes de chaque galaxie.
Un dernier point pour optimiser l’estimation des redshifts avec HyperZ concerne
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Tab. 4.3: Proprie´te´s utiles a` l’estimation de redshifts photome´triques. La valeur des extinctions
vient des cartes de poussie´re galactique de Schlegel et al. (1998). Les corrections des points 0 en
magnitude sont obtenues en ajustant la couleur des e´toiles sur la distribution attendue de Pickles
(1998) (voir texte).
Amas Extinction glactique (mag) Correction point0 (mag)
E(B-V) g’ i’ z’
MS0015.9+1609 0.058 0.114 -0.056 -0.166
MACSJ0451.6-0305 0.033 0.180 -0.084 -0.106
RXJ0856.1+3756 0.034 0.161 -0.099 -0.28
RXJ0943.1+4659 0.016 0.126 -0.126 -0.194
RXJ1003.0+3254 0.017 0.184 -0.143 -0.137
RXJ1120.1+4318 0.022 0.071 -0.231 -0.290
MACSJ1206.2-0848 0.059 0.138 -0.064 -0.214
MS1241.5+1710 0.027 0.221 -0.111 -0.096
RXJ1347.5-1144 0.062 0.054 -0.157 -0.215
MS1621.5+2640 0.031 0.136 -0.123 -0.251
RXJ2228.5+2036 0.047 0.170 -0.288 -0.186
le choix d’un a priori sur la magnitude absolue estime´e de chaque galaxie. En ef-
fet, dues a` la complexite´ des mode`les de galaxies, au grand nombre de parame`tres
libres et au nombre restreint de bandes d’observations, des de´ge´ne´rescences existent
et peuvent de´grader le re´sultat final. Par exemple, il est possible que le code trouve
pour une meˆme galaxie deux valeurs possibles de redshift, une basse et une haute.
Le prior sur la magnitude absolue permet alors d’e´carter la solution a` bas redshift
si les magnitudes apparentes de´duites sont trop grandes car la galaxies serait alors
intrinse`quement beaucoup trop faible et inversement (galaxies trop brillante a` haut
redshift). Dans la pratique, j’ai impose´ d’avoir −14 < M < −25.
Avant de continuer plus loin pour ce qui est de l’utilisation des redshifts pho-
tome´triques, il convient de s’assurer de la calibration du code et ve´rifier l’absence
de syste´matiques lie´es par exemple a` une mauvaise estimation des points 0 calcule´s
pre´ce´demment . Pour cela, j’ai regarde´ si l’on retrouve bien la pre´sence de l’amas
dans la distribution N(z) finale : en soustrayant a` la distribution en redshifts de la
zone centrale de l’amas celle obtenue dans un disque de meˆme surface situe´ dans la
re´gion externe, on s’attend a` voir un pic situe´ au redshift de l’amas. Malgre´ une
dispersion non ne´gligeable, on retrouve effectivement pour chaque amas une bonne
correspondance (figure 4.11).
Une seconde chose a` faire pour estimer la pre´cision et l’efficacite´ d’HyperZ consiste
a` lancer le code sur un catalogue simule´ de galaxies dont les vrais redshifts sont
connus (HyperZ permet de faire cela de manie`re cohe´rente). J’ai donc re´alise´ une
premie`re simulation pour tester le code dans le cas d’observations avec les 4 bandes
g’, r’, i’ et z’, et ce pour des observations ”parfaites”, c’est-a`-dire avec une erreur
sur la magnitude de 0.05 mag pour toutes les galaxies inde´pendamment de leur lu-
minosite´.
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Fig. 4.11: Diffe´rence entre la distribution en redshifts photome´triques dans la zone centrale et
celle dans une couronne loin de l’amas, de surface e´gale. Les lignes rouges indiquent le redshift
spectroscopique de l’amas. La pre´sence de l’amas est de´tecte´e dans tout les cas, meˆme si de le´gers
e´carts et une certaine dispersion sont parfois visibles.
Cette premie`re simulation vise simplement a` estimer quels sont les intervalles en
redshift ou` le code est efficace. J’ai donc utilise´ une distribution de galaxies non
re´aliste puisque homoge`ne en magnitude, redshift et en type spectral. Sur la fi-
gure 4.12 est repre´sente´e la comparaison entre les vrais redshifts et les re´sultats
d’HyperZ. Comme on pouvait s’y attendre, a` cause des de´ge´ne´rescences e´voque´es
plus haut (cf figure 4.9), certains intervalles de redshifts sont bien moins pre´cis
que d’autres en terme de pourcentage de bonnes estimations. Par exemple, l’inter-
valle qui correspond aux redshifts des amas e´tudie´s ici, z ∈ [0.4 − 0.6], est plutoˆt
bien contraint, corroborant ainsi les re´sultats de la figure 4.11. Cela a permi notam-
ment de se´lectionner les galaxies membres des amas, que c¸a soit lors du tri avec la
se´quence des elliptiques ou bien pour l’analyse des proprie´te´s de ces galaxies re´alise´e
dans Huertas-Company et al. (2009).
D’un autre coˆte´, on constate sur cette meˆme figure qu’un grand nombre d’objets
avec des redshifts vrais e´leve´s sont estime´s a` des redshifts zphot ∼ 0.5, ce qui est
a priori proble´matique car il seraient exclus du catalogue de sources. Cependant, la
forte densite´ pre´sente sur cette figure est trompeuse car rappelons-le, la distribution
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Fig. 4.12: Estimation des performances d’HyperZ a` partir d’une distribution non re´aliste de ga-
laxies (voir texte). On constate clairement que certains intervalles de redshifts sont bien mieux
contraints que d’autres (caracte´rise´s par des couleurs plus vives traduisant une plus forte densite´
de points), en particulier la zone qui correspond aux amas de l’e´chantillon, 0.4 < ztrue < 0.6.
N(z) donne´e en entre´e est homoge`ne, ce qui est tre`s loin d’eˆtre repre´sentatif de la
re´alite´. En pratique, le nombre de ces galaxies est relativement petit.
Ce qu’il faut se rappeler a` ce niveau de l’analyse, c’est que ce qui nous inte´resse n’est
pas la localisation pre´cise de chaque galaxie mais plutoˆt l’intervalle de redshifts au-
quel elle appartient, a` savoir devant ou derrie´re l’amas de galaxies. En d’autre termes,
il nous faut estimer la capacite´ d’HyperZ a` placer chaque galaxie dans le bon inter-
valle e´tant donne´es les conditions pre´sentes, nombre de filtres, qualite´ photome´trique
des observations, redshift des amas, comple´tude des catalogues de galaxies.
Pour ce faire, le code donne en sortie un fichier qui contient pour chaque objet la dis-
tribution de probabilite´ en fonction du redshift (PDZ par la suite) qui correspond
au meilleur ajustement (age, masse stellaire, type spectral, ...). Cette probabilite´,
une fois inte´gre´e, nous permet de de´finir un nouveau crite`re de se´lection :
Psup =
∫ zmax
zamas+δz
P (z)dz (4.4)
ou` zmax = 4 est la limite supe´rieure impose´e lors de l’ajustement, δz un parame`tre
qui permet de tenir compte de l’e´talement en redshifts des galaxies de l’amas, P (z)
la PDZ normalise´e donne´e par HyperZ.
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La question est donc de savoir au-dela` de quelle valeur de Psup une galaxie peut
eˆtre classe´e de manie`re sure comme une galaxie d’arrie`re-plan, et ce tout en reje-
tant le moins possible de galaxies re´ellement situe´e derrie`re l’amas. Pour trouver le
meilleur compromis entre la comple´tude et la purete´ du catalogue final, j’ai re´alise´
une simulation d’un catalogue photome´trique plus re´aliste que celui pre´ce´demment
de´crit. Pour coller au plus pre`s de la qualite´ de nos donne´es optiques, j’ai d’abord
estime´ la valeur moyenne du rapport signal sur bruit des magnitudes dans les 4
bandes (moyennes re´alise´e sur les 11 amas) afin de ge´ne´rer un catalogue de galaxies
avec des magnitudes de pre´cisions e´quivalentes. Reprenant l’expression de la ma-
gnitude apparente en fonction de la luminosite´, m = 2.5 log(L) + Cste, on obtient
dm = (2.5/ ln(10)).(dL/L), soit un rapport signal sur bruit S/N = L/dL = 0.92/dm.
Supposant que l’erreur sur la luminosite´ dL est constante, on peut alors exprimer
simplement le rapport signal sur bruit comme :
S/N = (S/N)0.10
−0.4(m−m0) (4.5)
ou` (S/N)0 est obtenu pour une magnitude de re´fe´rence m0. Avec comme re´fe´rence
m0 = 25 pour les 4 bandes, j’obtiens < (S/N)0 >= 5.7 dans la bande g’, 6.7 pour
r’, 1.8 pour i’ et 0.85 pour la bande z’ (on retrouve bien le fait que les meilleures
observations ont e´te´ obtenues dans la bande r’). Ces valeurs sont utilise´es par HyperZ
pour ge´ne´rer les erreurs sur les magnitudes selon l’e´quation pre´ce´dante. Pour ce qui
est des magnitudes bruite´es, le code proce`de de la manie`re suivante :
m = mth + rand ∗
√[
2.5 log
(
1 +
1
S/N
)]2
+ δ2min (4.6)
avec mth la magnitude the´orique de la galaxie simule´e, δmin = 0.05 l’erreur pho-
tome´trique minimale autorise´e et rand un nombre ale´atoire tire´ d’une distribution
normale N (0, 1).
La seconde ame´lioration que j’ai apporte´e par rapport a` la simulation pre´ce´dente
concerne la distribution N(m, z) afin d’avoir dans le catalogue simule´ la meˆme pro-
portion de galaxies faibles et brillantes en fonction du redshift que dans nos observa-
tions. Pour cela, j’ai utilise´ les distributions en redshifts photome´triques des champs
profonds du releve´ CFHTLS 11 obtenues par R. Pello avec HyperZ (T0004 release).
L’avantage de se baser sur ces distributions est que les observations de ce releve´ ont
e´te´ acquises avec le meˆme instrument. De plus, ces redshifts photome´triques ont
ete´ soigneusement calibre´s avec des redshifts spectroscopiques issus des sondages
VVDS du Groth Strip. Bien que les observations du CFHTLS Deep soient plus
profondes, le fait d’avoir coupe´ en magnitude mes catalogues de galaxies lentille´es
(m < mcomp+0.5) m’assure d’avoir des distributions similaires jusqu’a` la comple´tude
des observations.
Pour estimer la distribution N(z,m), j’ai regroupe´ les galaxies du champ D1 en
8 intervalles de magnitudes de 21, la coupure infe´rieure de mes catalogues, a` 25
par pas de 0.5. J’ai ensuite ajuste´ les distributions en redshifts photome´triques
11http ://www.ast.obs-mip.fr/users/roser/CFHTLS T0004/
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Fig. 4.13: Purete´ et comple´tude du catalogue final apre`s avoir effectue´ une se´lection des galaxies
selon le crite`re Psup, et ce pour 3 valeurs de δz diffe´rentes. L’amas est suppose´ ici eˆtre a` z = 0.5.
correspondantes par une fonction Gamma (Gavazzi et al. 2004) :
n(z) =
1
zsΓ(a)
(
z
zs
)a−1
e−z/zs (4.7)
Celles-ci m’ont permi de ge´ne´rer un catalogue de 100 000 galaxies distribue´es en
redshift et en magnitudes de manie`re re´aliste. Les autres parame`tres comme le
type spectral sont laisse´s homoge`nes car n’ayant que peu d’impact sur le re´sultat
final.
Une fois HyperZ lance´ sur cette simulation, j’ai donc effectue´ la se´lection des
galaxies d’arrie`re-plan pour plusieurs valeurs de (Psup, δz) et calcule´ la comple´tude
et la purete´ du catalogue. Les re´sultats obtenus sont pre´sente´s sur les figures 4.13 et
4.14. On peut constater tout d’abord que le crite`re Psup a un effet plus marque´ que
δz, l’e´cart par rapport au redshift de l’amas a` partir duquel la PDZ est inte´gre´e. On
remarque e´galement que le crite`re Psup devient efficace pour des valeurs de l’ordre de
80% pour lesquelles la purete´ du catalogue final commence a` croˆıtre sensiblement.
Dans l’optique de re´aliser le meilleur compromis entre le nombre de galaxies qui
restent au final et la proportion d’entre elles qui sont re´ellement derrie`re l’amas, la
meilleure option semble donc eˆtre le couple (Psup, δz) = (85%, 0.10). Prendre un δz
plus petit est risque´ car nous avons vu pre´ce´demment que les galaxies de l’amas ont
une distribution en redshifts photome´triques assez e´tale´e. Une valeur plus grande
re´duit quant a` elle fortement la comple´tude du catalogue (d’environ 80% a` 50% pour
δz = 0.05 et 0.15 en Psup = 85%, figure 4.13). Une valeur de Psup plus e´leve´e re´duit
aussi fortement le nombre final de galaxies, bien plus que le gain obtenu en purete´
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Fig. 4.14: Figure similaire a` la figure 4.13 mais en ayant fixe´ δz = 0.1 et pour 3 valeur diffe´rentes
du redshift de l’amas.
et ce d’autant plus que l’amas a un redshift e´leve´ (figure 4.14).
Avec ces 2 valeurs, Psup ≥ 85% et δz = 0.10, on s’attend a` avoir au final une
contamination du catalogue par des galaxies d’avant-plan infe´rieure a` 5%, soit un
pourcentage plutoˆt encourageant. Cependant, pre`s de la moitie´ des galaxies initiale-
ment pre´sentes sont e´carte´es du catalogue. D’autre part, cette se´lection induit une
certaine perte de controˆle sur la distribution re´elle en redshifts des galaxies conte-
nues dans le catalogue final. Comme nous allons le voir dans la section suivante, cela
constitue une nouvelle source d’incertitudes.
Le proble`me ici est donc de savoir dans quelle mesure le gain apporte´ par l’esti-
mation de redshifts photome´triques et le crite`re de se´lection Psup influence sur la
qualite´ de la reconstruction finale de la masse d’un amas. Dans le cas ou` la masse est
estime´e a` partir d’une analyse qui ne re´alise pas de moyenne sur plusieurs galaxies,
il va eˆtre bien plus difficile de contrecarrer la dilution par les galaxies lentille´es. Un
nettoyage fort du catalogue va donc se re´ve´ler ne´cessaire pour ces types d’analyses,
quitte a` re´duire le nombre de galaxies utiles et donc de´grader la pre´cision statistique
sur l’estimation de la masse.
D’un autre coˆte´, lorsque que la masse est de´duite de l’ajustement du profil de ci-
saillement calcule´ a` partir de moyenne sur plusieurs galaxies, la dilution peut eˆtre
facilement estime´e et donc corrige´e (voir plus bas). Dans le cadre de cette the`se,
j’ai re´alise´ que la me´thode d’estimation de la masse la plus robuste consiste a` utili-
ser les profils de cisaillement. Aussi, j’ai effectue´ un grand nombre de tests afin de
comparer la me´thode ou` on corrige de la dilution et celle ou` on trie au maximum
les galaxies graˆce aux redshifts photome´triques. Et il est clairement apparu que le
grand nombre de galaxies e´carte´es via le crite`re Psup constitue un argument contre
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la seconde me´thode (effet plutoˆt artificiel duˆ au fait que l’erreur associe´e a` la me-
sure du cisaillement dans une couronne varie comme l’inverse de la racine carre´e
du nombre de galaxies utilise´es, qu’elles soient d’arrie`re-plan ou non). Pour la ma-
jeure partie des amas, il est be´ne´fique de s’accomoder d’une certaine dilution et de
la corriger. Meˆme si les e´carts entre ces 2 me´thodes sur l’erreur relative finale des
masses de´duites de l’analyse lensing restent relativement faibles (de l’ordre de 10%
au maximum), cela constitue avec l’incertitude induite sur le calcul de l’intensite´
du signal pre´sente´ ci-dessous 2 arguments en de´faveur de l’utilisation des redshifts
photome´triques pour exclure les galaxies d’avant-plan.
J’ai donc choisi de me restreindre aux se´lections en magnitude, avec la se´quence
des elliptiques et sur l’erreur d’estimation des parame`tres de forme pour ge´ne´rer les
catalogues de sources.
4.4.5 Intensite´ du signal de cisaillement
Dans le chapitre 3 j’ai pre´sente´ les e´quations de bases de l’effet de lentille gravi-
tationnelle. Dans le cadre du weak lensing par un amas de galaxies, les 2 grandeurs
utiles sont le cisaillement γ et la convergence κ. Ces 2 grandeurs sont des fonc-
tions des de´rive´es secondes du potentiel projete´ qui est lui-meˆme proportionnel via
la densite´ surfacique de masse critique Σc a` ce que j’appellerai par la suite le fac-
teur ge´ome´trique β = Dls/Dos, le rapport entre les distances (diame`tre-angulaire)
lentille-source et observateur-source. Ce facteur repre´sente en quelque sorte l’inten-
site´ du signal en fonction de la ge´ome´trie du syste`me : l’action de l’amas sur la forme
d’une galaxie sera d’autant plus efficace si celle-ci est e´loigne´e de l’amas.
On peut ree´crire le cisaillement re´duit g sous une forme faisant intervenir de manie`re
explicite´ cette de´pendance ge´ome´trique (Hoekstra et al. 2000) :
g =
γ
1− κ =
βsγ∞
1− βsκ∞ (4.8)
ou` βs = β/β∞ et β∞, γ∞,κ∞ sont les fonctions prises pour une galaxie lentille´e
situe´e a` l’infini.
Dans le cas de l’estimation de la masse d’un amas a` partir du profil de cisaillement
re´duit, on re´alise une moyenne du cisaillement individuel porte´ par chaque galaxie
lentille´e et donc on mesure le cisaillement re´duit moye´nne´ sur la distribution en
redshifts des galaxies :
〈g〉 =
∫ zmax
zamas
g(z)N(z)dz∫ zmax
zamas
N(z)dz
(4.9)
Une simplification peut eˆtre re´alise´e ici si l’on suppose eˆtre dans l’approximation
weak lensing, c’est-a`-dire κ << 1, g ∼ γ. Le proble`me se re´sume alors a` inte´grer le
facteur ge´ome´trique β sur la distribution N(z) des galaxies.
Avant toute chose, regardons la de´pendance de β avec le redshift de l’amas et celui
de la galaxie source. Sur la figure 4.15 sont re´pre´sente´es les fonctions β(zs) pour
un redshift d’amas de 0.2, 0.5 et 0.8. On voit clairement sur ce graphique que
dans le cas d’amas a` bas redshift, la de´pendance du cisaillement avec la distance
des sources est relativement faible et le proble`me se re´duit alors a` avoir une ide´e
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Fig. 4.15: Facteur ge´ome´trique β en fonction du redshift de la galaxie source, et ce pour 3
redshift d’amas diffe´rents, zl=0.2, 0.5 et 0.8. La cosmologie utilise´e pour de´terminer les distances
angulaire est un univers ΛCDM. Les 2 lignes verticales de´limitent l’intervalle de redshifts typiques
zs des galaxies d’arrie`re-plan.
du redshift moyen des galaxies. Autrement dit, on peut faire l’approximation que
toutes les galaxies sont au meˆme redshift et que 〈β(z)〉 ∼ β(〈z〉), avec typiquement
z ∼ 1 (par exemple, Okabe & Umetsu (2008); Radovich et al. (2008)).
Pour des amas a` plus haut redshift, il devient ne´cessaire de connaˆıtre N(z). Deux
approches diffe´rentes peuvent eˆtre utilise´es pour cela.
La premie`re consiste a` utiliser une fonction analytique dont les parame`tres libres
ont e´te´ ajuste´s sur des catalogues de galaxies avec des redshifts connus (spectro-
scopiques ou photome´triques) et s’en servir pour de´terminer 〈β〉 (par exemple, Seitz
et al. (1996); Hoekstra et al. (1998); Gavazzi et al. (2004)). La seconde option, la
plus utilise´e, fait l’hypothe`se que la distribution N(z) reste la meˆme quelque soit le
champ d’observation pour des crite`res de se´lections identiques (variance cosmique
ne´glige´e donc). En triant un catalogue de galaxies de la manie`re dont on cre´e´ le cata-
logue de galaxies lentille´es, on obtient une distribution de galaxies a priori identique
mais avec des redshifts connus ou estime´s. Par exemple, Cypriano et al. (2004);
Hoekstra (2007); Pedersen & Dahle (2007) ont utilise´ les redshifts du Hubble Deep
Field HDF (Ferna´ndez-Soto et al. 1999), Oguri et al. (2009); Dietrich et al. (2009);
Lu et al. (2010) ceux du VVDS (Ilbert et al. 2006).
J’ai adopte´ ici cette seconde approche, a` savoir estimer 〈β〉 sur une distribution N(z)
bien connue. Pour cela, je me suis servi des redshifts photome´triques du CFHTLS
Deep de´crits pre´ce´demment. A partir du catalogue de galaxies du champ D1, j’ ai
applique´ pour chaque amas les meˆmes crite`res de se´lection (21 < mr′ < mcomp+0.5,
se´quence des elliptiques). J’ai alors calcule´ le facteur ge´ometrique moyen selon 〈β〉 =
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〈max(0, β(zs))〉 = (Nback/(Nback + Nfore))〈β〉vrai (puisque β(z < zamas) < 0). C’est
ici qu’apparaˆıt le moyen de s’affranchir de la dilution du catalogue de sources par des
galaxies d’avant-plan. En effet, si on part du principe que les galaxies de champ sont
distribue´es en redshifts de la meˆme manie`re en tout point du ciel, alors les meˆmes
crite`res de se´lections applique´s sur 2 re´gions d’observation diffe´rentes doivent abou-
tir a` 2 distributions identiques. Que c¸a soit pour le calcul de gobs ou de 〈β〉 selon la
me´thode indique´e ici, on inclue a priori la meˆme quantite´ de galaxies d’avant-plan,
c’est-a`-dire avec des redshifts infe´rieurs a` une certaine limite. De plus, si on suppose
g ≈ γ = 〈β〉.f(Mamas) ou` f(Mamas) repre´sente la partie du cisaillement qui de´pend
uniquement de la masse du de´flecteur, alors on a :
gobs ≈ 〈β〉obs.f(M obsamas) =
Nback
Nback +Nfore
〈β〉vrai.f(M obsamas)
gobs =
Nback
Nback +Nfore
gvrai =
Nback
Nback +Nfore
〈β〉vrai.f(M vraieamas)
soit M obsamas = M
vraie
amas . Le proble`me de la dilution est donc facilement re´solu pour
les estimateurs de cisaillement base´s sur des moyennes sur plusieurs galaxies dans
le re´gime weak lensing g ≈ γ. D’ou` le parti pris de ne pas utiliser les redshifts
photome´triques comme crite`re de se´lection, certes efficaces, mais qui ame`nent a` sup-
primer un trop grand nombre de galaxies du catalogue final de sources.
Bien que sensiblement plus rigoureuse, cette approche qui consiste a` inte´grer la
de´pendance ge´ome´trique du cisaillement sur la distribution en redshifts des galaxies
reste une approximation. En effet, on mesure le cisaillement re´duit g qui n’est pas
line´aire en β. On peut toujours se ramener a` ajuster le profil de cisaillement mesure´
par g(〈β〉) = 〈βs〉γ∞/(1−〈βs〉κ∞), mais cela revient en fait a` l’hypothe`se que toutes
les galaxies sont a` la meˆme distance. En effet, on peut de´finir un redshift effectif
tel que β(zeff ) = 〈β(z)〉 et alors g(〈β〉) = g(zeff ). Ces redshifts effectifs seront
d’ailleurs utiles lors de l’anaylse a` 2 dimensions.
Cette non-line´arite´ peut eˆtre estime´e, du moins au premier ordre et ainsi on peut se
faire une ide´e de l’erreur induite (par exemple, Seitz & Schneider (1997); Hoekstra
et al. (2000); Medezinski et al. (2007)). Reprenons l’expression du cisaillement re´duit
g moye´nne´ sur plusieurs galaxies, 〈g〉 = 〈βsγ∞/(1− βsκ∞)〉. On peut de´velopper le
de´nominateur au premier ordre pour avoir :
〈g〉 - 〈βsγ∞(1 + βsκ∞)〉 = γ∞〈βs〉(1 + 〈β
2
s 〉
〈βs〉κ
∞) (4.10)
ou` on a utilise´ l’additivite´ de la moyenne. En utilisant l’approximation (1 − x) -
1/(1 + x) si x << 1, et en posant f = 〈β
2
s 〉
〈βs〉2 , alors on obtient :
〈g〉 = 〈γ〉
1− f〈κ〉 (4.11)
avec 〈γ〉 = 〈βs〉γ∞ et 〈κ〉 = 〈βs〉κ∞. On peut ainsi facilement exprimer l’erreur
commise en ajustant les profils de cisaillement par g(〈β〉) a` la place de 〈g(β)〉 :
g(〈β〉)
〈g(β)〉 =
( 〈γ〉
1− 〈κ〉
)
.
(
1− f〈κ〉
〈γ〉
)
=
1− f〈κ〉
1− 〈κ〉 (4.12)
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ce qui donne l’expression donne´e dans Hoekstra et al. (2000) (en restant au premier
ordre toujours) :
g(〈β〉)
〈g(β)〉 = 1 + 〈κ〉(1− f) < 1 (4.13)
On voit alors qu’ajuster le profil mesure´ 〈g(β)〉 par le cisaillement au redshift effectif
g(〈β〉) = g(zeff ) revient a` sur-estimer la masse de l’amas puisque le second est
infe´rieur au premier. Un rapide calcul montre cependant que cet effet est limite´,
meˆme dans les re´gions centrales et pour les amas les plus massifs. Cet effet sera
ne´anmoins corrige´ (les valeurs du facteur de correction f sont obtenues de la meˆme
manie`re que les β, a` partir des redshifts du CFHTLS), meˆme s’il entre en conflit
avec le raisonnement tenu plus haut sur la correction de la dilution du signal par les
galaxies d’avant-plan, celui-ci n’e´tant valable que loin du centre, la` ou` le cisaillement
re´duit g ≈ γ devient line´aire avec β.
4.4.6 De´termination de la masse d’un amas
Il existe plusieurs moyen d’estimer la masse d’un amas a` partir d’un catalogue
de galaxies lentille´es, allant du plus simple avec l’ajustement de mode`les analytiques
sur les profils de cisaillement au plus complique´ en de´terminant des cartes de masses
projete´es non-parame´triques. Bien que par la suite ce sont les masses parame´tiques
de´duites des profils de cisaillement qui seront utilise´es, je de´cris dans ce qui suit les
diffe´rentes me´thodes dont je dispose pour ”peser” un amas de galaxies.
Approche uni-dimensionnelle
Comme nous l’avons vu dans le chapitre 3, une analyse weak lensing ne´cessite
une e´tude statistique de la forme des galaxies lentille´es afin de dissocier leur ellip-
ticite´ intrinse`que de celle induite par la de´flection de l’amas. Pour cela, le moyen
le plus simple et le plus rapide consiste a` prendre la valeur moyenne de la forme
estime´e des galaxies situe´es dans une re´gion ou` le cisaillement est suppose´ constant.
Si on fait l’hyptohe`se que l’amas est a` syme´trie sphe´rique, alors il suffit d’utiliser des
couronnes centre´es sur l’amas et d’y mesurer la composante tangentielle moyenne
de l’ellipticite´ des galaxies pour obtenir un profil radial de cisaillement re´duit g(r).
A partir des re´sultats d’Im2shape qui nous donne pour chaque galaxie les compo-
santes (e1, e2) de l’ellipticite´ ainsi que l’orientation φ (e = e1 + ie2 =
√
e21 + e
2
2.e
2iφ)
le tout dans un repe`re carte´sien, on peut en de´duire directement les composantes
radiale et tangentielle associe´es (e⊥, e!) par :
e! = e cos 2β (4.14)
e⊥ = e sin 2β
ou` β = φ−α, avec α l’angle entre la position de la galaxie et l’axe des x. L’utilisation
de couronnes et de l’hypothe`se de syme´trie sphe´rique dans laquelle le cisaillement
est une quantite´ tangentielle nous permet d’avoir alors simplement :{ 〈e!〉N = g
〈e⊥〉N = 0 (4.15)
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Le profil de cisaillement radial sert donc de ve´rification (le fait qu’il ne soit pas nul
peut signaler plusieurs choses comme un mauvais centrage des couronnes, la pre´sence
de soustructures importantes, l’ellipticite´ du halo de matie`re noire, ...) et le profil
de cisaillement tangentiel donne l’information utilie a` l’estimation de la masse. Pour
chaque couronne i, on calcule aussi l’erreur associe´e par :
σi =
〈σe!〉Ni√
Ni
(4.16)
ou` les σe! sont calcule´es graˆce aux valeurs des erreurs d’Im2shape σe1 , σe2 et σφ a`
partir d’un calcul diffe´rentiel sur l’expression de l’ellipticite´.
Bien que suppose´es oriente´es de manie`re ale´atoire, les galaxies de champ posse`dent
une ellipticite´ intrinse`que qui peut eˆtre ajuste´e par une distribution gaussienne (voir
chapitre 3). Sa dispersion introduit donc du bruit dans le signal de cisaillement.
Par conse´quent, une erreur de 0.2 est ajoute´e de manie`re quadratique aux erreurs
(σe1 ,σe2) d’Im2shape avant d’effectuer le calcul pour de´terminer les σe! .
Au final on posse`de un estimateur du cisaillement re´duit, 〈e!〉 et l’erreur associe´e
ainsi qu’un moyen de ve´rification, le profil de 〈e⊥〉.
La manie`re dont les profils sont construits est relativement commune. J’ai choisi
d’utiliser des couronnes de largeur variable avec la distance au centre de l’amas r,
ri+1 = A.ri = Ai.r0. Les valeurs de A et r0 doivent faire le compromis entre la
re´solution spatiale du profil et sa pre´cision statistique. Apre`s plusieurs tests, j’ai pris
A = 1.2 et r0 = 25′′, sauf pour certains amas dont le profil de cisaillement mesure´ et
clairement mauvais. Dans ces cas la`, 4 des 11 amas, la limite infe´rieure du profil est
choisie de sorte a` correspondre a` la distance a` partir de laquelle le profil g(r) devient
meilleur. Le seuil de 25′′ ∼ 2θE impose´ aux autres amas permet de s’affranchir de
certains proble`mes lie´s aux zones centrales e´voque´s pre´ce´demment. Les profils de
cisaillement ainsi obtenus, et pre´sente´s en annexe, posse`dent suffisament de points
utiles avec une bon e´chantillonage de la zone interne. Le fait de re´duire A augmente
le nombre de points mais diminue leur pre´cision statistique et au final cela ne permet
pas d’obtenir une estimation plus pre´cise de la masse des amas.
Les profils sont centre´s sur la BCG de l’amas dont la position est suppose´e co¨ınci-
der avec le centre du halo de matie`re noire. Certains amas (RXJ1003 et RXJ1347)
posse`dent 2 galaxies tre`s brillantes, ce qui a priori peut augmenter le risque de
de´centrage (voir annexes pour quelques re´sultats sur la morphologie des amas). On
peut ne´anmoins se convaincre que des de´centrages limite´s, typiquement infe´rieur a`
2 rayons d’Einstein (soit ∼ 25′′ - 150 kpc a` z = 0.5), n’influence pas de manie`re
significative sur l’estimation lensing de la masse. On peut par exemple comparer les
profils g(r) the´oriques pour un amas de type SIS calcule´s avec diffe´rentes erreurs de
centrage. Sur la figure 4.16 sont ainsi repre´sente´s ces profils, dans le cas d’un amas
avec σv = 1000 km.s−1 a` un redshift z = 0.45 et pour une population de galaxies
sources typiques (en densite´ spatiale et redshifts).
On peut constater que meˆme dans le cas extre`me d’un mauvais centrage des cou-
ronnes de 50”, le profil mesure´ devient rapidement indissociable du profil correc-
tement centre´. Pour des valeurs de 10” et 20”, l’e´cart est ne´gligeable et donc la
question de savoir si on utilise le bon centre ou pas ne se pose plus.
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Fig. 4.16: Profils de cisaillement d’un amas SIS me´sure´ pour diffe´rentes valeurs de de´centrage.
En rouge correspond le profil re´el, c’est-a`-dire en utilisant des couronnes place´es autour du vrai
centre de l’amas simule´. Les autres courbes, verte, bleue, cyan, mauve et orange correspondent
respectivement a` un e´cart par rapport au centre re´el de 10, 20, 30, 40 et 50 arcsecondes.
Ajustement de mode`les de masses the´oriques
Afin d’ajuster des profils de cisaillement the´oriques issus de mode`les de masse
analytiques et d’en estimer les parame`tres libres θ, j’ai utilise´ une minimisation χ2
classique :
θbest = min
θ
[
N∑
i=1
(g(θ, ri)− gi)2
σ2i
]
(4.17)
ou` les gi sont les points du profil de cisaillement a` la distance ri et les σi les erreurs
correspondantes. Notons que c’est a` ce niveau que je corrige du biais de calibration
estime´ a` partir de l’analyse des simulations STEP qui, pour rappel, a donne´ γ −
γtrue = mγtrue avec m = −0.1± 0.02. Le cisaillement mesure´ est donc multiplie´ par
un facteur 1/0.9 avant d’eˆtre utilise´ pour l’ajustement.
g(θ, ri) est le cisaillement the´orique inte´gre´ sur la couronne dont le milieu de sa
largeur se situe a` la distance ri du centre de l’amas. Ce choix s’explique par le fait
que le cisaillement mesure´ est en re´alite´ le cisaillement re´el moye´nne´ sur la couronne :
gi = 〈g(ri)〉 =
∫ 2pi
0
∫ ri+δr
ri−δr rg(r, θ)Σgal(r, θ)drdθ∫ 2pi
0
∫ ri+δr
ri−δr rΣgal(r, θ)drdθ
=
∫ ri+δr
ri−δr rg(r)dr
2riδr
(4.18)
ou` j’ai ne´glige´ l’effet de magnification de l’amas pour avoir une densite´ surfacique
de galaxies lentille´es Σgal constante et j’ai suppose´ l’amas a` syme´trie sphe´rique.
Si on applique cette formule a` un profil de masse SIS dans le cadre de l’approxima-
tion weak lensing (g = γ) alors on constate que le cisaillement inte´gre´ sur la largeur
de la couronne correspond au cisaillement pris au milieu de celle-ci. On aurait donc
pu se limiter a` prendre la valeur du cisaillement the´orique en ri mais comme le calcul
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pre´ce´dent ne rallonge pas en temps l’analyse, j’ai tout de meˆme choisi d’ajuster les
profils mesure´s par les profils the´oriques moye´nne´s sur la largeur des couronnes.
La valeur des parame`tres libres du mode`le θ et les erreurs associe´es sont de´termine´es
graˆce a` une minimisation sur un grand nombre de re´alisations Monte Carlo du profil
de cisaillement. On peut en effet supposer que le cisaillement mesure´ dans chaque
couronne a une distribution gaussienneN (gi,σi). Cela permet de construire plusieurs
re´alisations du profil de cisaillement et d’effectuer de la statistique sur la distribu-
tion finale des parame`tres dont les valeurs correspondent au meilleur ajustement de
chaque tirage gaussien.
Le meilleur mode`le est alors de´fini comme celui dont les θ correspondent aux modes
de leur distribution, c’est a` dire les parame`tres les plus fre´quents. On aurait pu
prendre la moyenne ou la me´diane de la distribution mais comme celle-ci n’est pas
forcemment syme´trique, cela pourraˆıt modifier le re´sultat. Les erreurs sont estime´es
quant a` elles en comptant le nombre de re´alisations de part et d’autre du mode selon
le quantile de´sire´ (68%, 95% et 99% pour une erreur a` 1, 2 et 3 σ).
Avec 1000 tirages Monte Carlo, la statistique est de´ja` bien robuste. Cependant, afin
de l’ame´lirorer, j’ai choisi de re´aliser ces tirages gaussiens sur plusieurs se´ries de
couronnes. Autrement dit, pour chaque amas j’ai calcule´ 25 profils de cisaillement
de´cale´s d’un vingt-cinquie`me de la taille de la premie`re couronne. Cela permet de
reproduire l’effet d’une feneˆtre glissante pour mesurer un profil de cisaillement plus
pre´cis, avec une meilleure re´solution. Alors qu’avec la feneˆtre glissante les points du
profils sont corre´le´s entre eux, ici pour chaque profil, ses couronnes ne se chevauchent
pas et donc ses points restent non corre´le´s (ce qui est important pour pouvoir esti-
mer les parame`tres libres par une minimisation χ2). Le but recherche´ est de re´duire
les effets d’e´chantillonnage des galaxies dans des couronnes de positions arbitraires.
Meˆme si les galaxies sont suppose´es eˆtre distribue´es de manie`re uniforme sur tout le
champ, certaines zones masque´es comme les e´toiles tre`s brillantes peuvent induire
certains artefacts dans le profil. De meˆme, dans les re´gion les plus centrales la` ou`
le nombre de galaxies par couronne est faible, il est inte´ressant d’avoir acce´s a` une
estimation plus fine du signal.
Au final, pour chaque amas je re´alise donc la minimisation avec les 1000 tirages
Monte Carlo sur chacun des 25 profils de cisaillement de´cale´s les uns des autres
d’une certaine distance. Cela fournit une statistique suffisante pour avoir une bonne
estimation du meilleur mode`le et de sa pre´cision.
Avant d’aller plus loin, une dernie`re ame´lioration peut eˆtre apporte´e a` la me´thode
d’ajustement. Au lieu d’estimer les gi dans chaque couronne par une simple moyenne
de la composante tangentielle de l’ellipticite´ de chaque galaxie, on peut utiliser un
estimateur plus pre´cis avec une moyenne ponde´re´e :
gi =
∑Ni
j=0 ωje
j!∑Ni
j=0 ωj
(4.19)
ou` le poids de chaque galaxie est e´gal a` l’inverse de la variance sur l’estimation de
sa composante tangentielle, ω = 1/σ2!. L’erreur sur la valeur du cisaillement estime´
gi est alors e´gale a`
σi =
1√∑Ni
j=0(1/σ
2!,j)
(4.20)
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Fig. 4.17: Relation entre la magnitude d’une galaxie et l’incertitude sur l’estimation des compo-
santes de son ellipticite´. La droite rouge correspond au crite`re de se´lection des galaxies d’arrie`re-
plan. On constate qu’avec cette limite, se sont majoritairement des galaxies faibles qui sont exclues
de l’analyse. Cela implique une modification de la distribution en redshifts des galaxies utilise´es
(ici pour l’amas RXJ0856).
La` encore, plusieus tests ont montre´ que cet estimateur donne de meilleures estima-
tions finales sur la masse des amas, meˆme si l’ame´lioration reste petite (< 10% sur
l’erreur relative σM/M).
Avec ce nouvel estimateur, il existe en the´orie une correction supple´mentaire a` appor-
ter mais dont je n’ai pas tenu compte et qui concerne l’influence de cette ponde´ration
sur la valeur du facteur ge´ome´trique moyen. En effet, les galaxies les moins bien
contraintes sont a priori les plus faibles et donc les plus lointaines. La ponde´ration
donne alors plus de poids aux galaxies les plus proches de l’amas ce qui a pour effet
de diminuer la valeur de 〈β〉.
D’autre part, la coupure en σe introduit un second biais sur l’estimation de 〈β〉
mais cette fois dans l’autre sens. Comme on peut le constater sur la figure 4.17, les
galaxies les moins bien contraintes du point de vue de leur forme sont effectivement
les galaxies les moins brillantes.
La coupure en σe1,e2 ≤ 0.25 implique d’e´carter majoritairement des galaxies faibles
et entraine une modification de la distribution en redshifts des galaxies qui sont
utilise´es au final pour estimer les masses. Or cette modification de la distribution
en magnitude des galaxies n’est pas prise en compte lors du calcul de 〈β〉. En effet,
il est assez difficile de transposer de manie`re robuste l’impact la se´lection en σe sur
les catalogue du CFHTLS en terme de corrections sur les magnitudes de se´lection
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des galaxies. Il en re´sulte que nos catalogues de sources posse`dent moins d’objets
lointains que ceux du CFHTLS pour des coupures en magnitudes donne´es. Cela im-
plique donc une sur-estimation du facteur ge´ome´trique.
On peut ne´anmoins supposer que ces 2 effets sont faibles et ne´gligeables d’autant
plus puisqu’ils agissent dans des sens oppose´s sur l’estimation de 〈β〉.
Pour l’estimation parame´trique uni-dimensionnelle de la masse des amas, je me
suis restreint aux profils SIS et NFW introduits chapitre 2.
Le premier, qui se caracte´rise par un seul parame`tre libre, posse`de l’avantage de
pouvoir eˆtre compare´ facilement avec les re´sultats d’une analyse dynamique via la
dispersion de vitesses σv ou ceux d’une analyse strong lensing avec le rayon d’Einstein
θE. A partir de l’expression de la densite´ de masse d’une SIS, on obtient de manie`re
directe les expressions de son cisaillement et de sa convergence :
γ(θ) = κ(θ) =
θE
2θ
=
4piσ2vβ
c2
1
2θ
(4.21)
ou` β est le facteur ge´ome´trique de´crit pre´ce´demment. On en de´duit alors la densite´
de masse surfacique moyenne sans dimension qui sera utile pour estimer la masse
projete´e des amas :
κ(θ) =
∫ θ
0
κ(θ′)dθ′ =
θE
θ
(4.22)
On pourra constater que la valeur de θE doit eˆtre manie´e avec pre´cautions car elle
de´pend de la distribution en redshifts des galaxies sources via le parame`tre β. Or
comme celui-ci est calcule´ de manie`re a` tenir compte de la dilution par les galaxies
d’avant-plan, la valeur de θE est artificiellement plus petite que celle qui aurait e´te´
obtenue si l’on avait ne´ttoye´ le catalogue de source de toutes ces galaxies. La com-
paraison des rayons d’Einstein d’un meˆme amas obtenus par d’autres groupes de
chercheurs requiert donc de faire attention a` la me´thode employe´e.
Le profil NFW, lui, peut se parame´triser de diffe´rentes manie`res. Ici j’ai choisi de
me placer en ∆ = 200 et donc de mode´liser le profil NFW par le couple (M200, c200).
Cependant, graˆce aux relations entre le rayon d’e´chelle rs, la concentration c∆ et la
densite´ caracte´ristique δc, on peut facilement passer d’un contraste de densite´ a` un
autre, notamment ∆ = 500 pour une comparaison avec les re´sultats de l’analyse X.
L’expression du profil de densite´ du mode`le NFW permet de de´finir des relations
analytiques pour sa convergence, son cisaillement et sa convergence moyenne (Bar-
telmann 1996) :
γ(x) = κkj(x) (4.23)
κ(x) = κkf(x) (4.24)
κ(x) = κkh(x) (4.25)
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ou` x = r/rs, κk = (2rsδcρc)/Σc et les fonctions j, f et h sont de´finies par :
f(x) =

1
x2−1
(
1− 2arctanh
q
1−x
1+x√
1−x2
)
(x < 1)
1
3 (x=0)
1
x2−1
(
1− 2 arctan
q
x−1
x+1√
x2−1
)
(x > 1)
(4.26)
h(x) =

2
x2
(
2arctanh
q
1−x
1+x√
1−x2 + ln(x/2)
)
(x < 1)
2 + 2 ln(1/2) (x=0)
2
x2
(
2 arctan
q
x−1
x+1√
x2−1 + ln(x/2)
)
(x > 1)
(4.27)
j(x) =

4arctanh
q
1−x
1+x
x2
√
1−x2 +
2 ln(x/2)
x2 − 1x2−1 +
2arctanh
q
1−x
1+x
(x2−1)√1−x2 (x < 1)
2 ln(1/2) + 5/3 (x=0)
4 arctan
q
x−1
x+1
x2
√
x2−1 +
2 ln(x/2)
x2 − 1x2−1 +
2 arctan
q
x−1
x+1
(x2−1)3/2 (x > 1)
(4.28)
Du fait de ses 2 parame`tres libres, le profil NFW est plus male´able que le profil
SIS et donc on peut s’attendre a` obtenir de meilleurs ajustements. Cependant, aux
2 degre´s de liberte´ est associe´e une de´ge´ne´rescence qui rajoute de l’incertitude sur
l’estimation du meilleur couple (M200, c200).
Pour s’en rendre compte, j’ai calcule´ les valeurs du cisaillement the´orique en diffe´rentes
distances par rapport au centre d’un amas NFW et ce pour une grille de valeurs
(M200, c200). On constate ainsi sur la figure 4.18 que proche du centre de l’amas,
la de´ge´ne´rescene M200 − c200 est assez forte. On remarque e´galement que pour des
distances plus grandes celle-ci s’atte´nue et la de´pendance du cisaillement en fonction
de la concentration devient pratiquement nulle. En conse´quence, e´tant donne´ que
la gamme de distances pre´ponde´rante pour l’ajustement du profil de cisaillement se
situe relativement loin du centre (typiquement 100”-600”, soit environ 0.6-3.5 Mpc),
on s’attend a` n’avoir que peu de contraintes sur la mesure de c200. En pratique
j’ai donc choisi de n’ajuster que la masse M200 et de fixer le parame`tre de concen-
tration a` une seule et meˆme valeur typique de la masse et du redshift des amas
de l’e´chantillon. Cette valeur a e´te´ calcule´e avec la relation masse-concentration de
Duffy et al. (2008) est correspond a` c200 = 4. Plus de de´tails sur ce point seront
pre´sente´s dans le chapitre suivant.
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Fig. 4.18: Valeur du cisaillement re´duit induit par un amas de type NFW situe´ a` z = 0.45
sur une population de galaxies sources avec zeff = 0.9. Plus on se rapproche du centre, plus
la de´ge´ne´rescense entre la masse M200 et la concentration devient importante. Dans les re´gions
externes, l’impact de la concentration sur la valeur de g devient ne´gligeable. On s’attend donc a`
n’avoir que peu de contraintes sur l’estimation de ce parame`tre.
Pour re´sumer, voici comment les masses parame´triques sont estime´es : construc-
tions de 25 profils se cisaillement a` partir de la moyenne ponde´re´e de l’ellipticite´
tangentielle des galaxies sources, ajustement des 1000 tirages Monte Carlo de chaque
profil par les mode`les SIS et NFW, statistique sur la distribution finale de chaque
parame`tre pour de´finir le meilleur mode`le. Les points des profils the´oriques sont
de´finis comme les valeurs moye´nne´es sur la largeur des couronnes du cisaillement
re´duit du mode`le conside´re´. Celui-ci est e´value´ au redshift effectif g(zeff ) et corrige´
de la non line´arite´ avec β. Les profils sont ajuste´s a` partir du seuil minimum de 25”
et jusqu’a` des distances typiques de 600-800” au-dela` desquelles le signal est nul de
manie`re significative.
Approche non-parame´trique
L’ajustement de profils de masses parame´triques permet d’obtenir une estimation
rapide de la masse non projete´e qui peut eˆtre facilement compare´e a` d’autres e´tudes.
Cependant, les mode`les de masses utilise´s n’apportent pas ou peu de contraintes
sur la distribution de la masse au sein d’un amas. Meˆme si le mode`le NFW et sa
concentration peut en the´orie fournir un peu plus d’information sur l’allure du profil
de densite´, il n’en reste pas moins limite´.
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L’approche non parame´trique fournit un moyen de contraindre la distribution de
masse directement de la mesure du profil de cisaillement. Dans ce qui suit, je garderai
l’hypothe`se de syme´trie circulaire (dans la plan perpendiculaire a` la ligne de vise´e)
mais il est possible de relacher ce postulat a` partir des quantite´s moye´nne´es sur des
cercles concentriques a` l’amas (〈γ!〉 = (1/2pi) ∫C γ(ω)dω) et d’obtenir exactement
les meˆme relations que celles de´crites ci-dessous (par exemple, Bartelmann (1995)).
Ce qui nous inte´resse ici est de trouver un lien entre le cisaillement γ et le profil de
masseM(r) ∝ r2κ(r), ou` κ(r) est la convergence κ moye´nne´e de 0 a` r. Comme l’effet
de lentille gravitationnelle est sensible a` toute la masse projete´e le long de la ligne de
vise´e entre la galaxies source et l’observateur, la mesure du cisaillement ne permet
pas de contraindre la distribution tri-dimensionnelle de la masse de l’amas. Seule sa
projection κ peut eˆtre estime´e, ce qui constitue une des limitations principales de
l’apporche pre´sente´e ici.
A partir des de´finitions du cisaillement, de la convergence et de sa moyenne, on peut
obtenir la relation suivante (Miralda-Escude 1991) :
γ!(r) = κ(r)− κ(r) (4.29)
On peut remarquer que d’une part, comme κ(r) ≥ 0 partout, on a κ(r) ≤ γ!(r) :
le profil de cisaillement peut-eˆtre utilise´ pour de´finir une premie`re limite supe´rieure
sur la masse. D’autre part, on peut constater que la composante tangentielle du
cisaillement a` un rayon donne´ ne de´pend pas de la distribution de masse exte´rieure
a` celui-ci, conse´quence du the´ore`me de Gauss.
L’e´tape suivante consiste a` se de´barrasser du terme κ(r). Pour cela, il suffit de de´river
la convergence moye´nne´e :
dκ(r)
dr
=
d
dr
(
2
r2
∫ r
0
r′κ(r′)dr′
)
(4.30)
= −2
r
κ(r) +
2
r
κ(r) (4.31)
En substiuant κ(r) par γ!(r) + κ(r), on a :
dκ(r)
dr
= −2
r
γ!(r) (4.32)
dont l’inte´grale entre 2 rayons 0 < r1 < r2 donne :
−2
∫ r2
r1
γ!(r)
r
dr = κ(r2)− κ(r1) (4.33)
=
2
r22
∫ r2
0
rκ(r)dr − κ(r1) (4.34)
=
r22
r21
κ(r1) +
2
r22
∫ r2
r1
rκ(r)dr − κ(r1) (4.35)
=
r21 − r22
r22
(κ(r1, r2)− κ(r1)) (4.36)
ou` κ(r1,2) et la convergence moye´nne´e entre r1 et r2. On retrouve ainsi la ζ-statistique,
introduite par Fahlman et al. (1994); Kaiser (1994) :
ζ(r1) = κ(r1)− κ(r1, r2) = 2r
2
2
r22 − r21
∫ r2
r1
γ!(r)d ln r (4.37)
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On peut alors estimer le profil de masse projete´e par :
M(< r) = pir2Σcζ(r) =Mvraie(< r)− pir2Σcκ(r, r2) (4.38)
Cette e´quation nous donne une limite infe´rieure sur la masse. On aurait pu utiliser
l’e´quation 4.29 comme estimateur d’une limite infe´rieure mais pour des raisons pra-
tiques, il est plus simple de transformer l’inte´grale
∫ r2
r1
γ!(r)d ln r en une somme sur
les galaxies sources et de se servir de la statistique ζ pour de´terminer le profil M(r).
Notons e´galement que la grandeur utile est le cisaillement γ(r) et non le cisaillement
re´duit g(r). Cela implique de se placer suffisament loin du centre pour que l’ap-
proximation weak lensing soit valide. Il est toujours possible d’utiliser une approche
ite´rative pour affiner la mesure en prenant γ0 = g puis γi+1 = f(g,κi).
Le proble`me de la me´thode pre´sente´e ci-dessus est que le second terme κ(r, r2) n’est
pas constant avec le rayon d’inte´gration. Le profil de masse infe´rieur a` r calcule´ de
cette manie`re va donc de´pendre de la forme de la distribution externe de la masse du
halo. La pre´sence de sous-structures peut ainsi fortement modifier l’allure du profil
mesure´ par rapport au profil re´el.
Pour s’affranchir de cet effet, on peut facilement modifier la statistique pre´ce´dente
en introduisant un troisie`me rayon rm > r2 > r1 (Clowe et al. 2000) :
ζc(r1) = κ(r1)− κ(r2, rM)
= 2
∫ r2
r1
γ!(r)d ln r + 2r2Mr2M − r22
∫ rM
r2
γ!(r)d ln r (4.39)
pour finalement obtenir comme estimateur du profil de masse :
M(< r) = pir2Σcζc(r) =Mvrai(< r)− pir2ΣcCste (4.40)
A ce niveau la question re´side dans le choix des rayons r2 et rM et dans l’estimation
du second terme dans l’e´quation pre´ce´dente.
Deux approches sont ge´ne´ralement utilise´es : soit prendre r2 suffisament loin du
centre de l’amas de sorte a` pouvoir ne´gliger le terme ∝ κ(r2, rM) (par exemple
Okabe et al. (2010a)), soit ajuster le profil de cisaillement par un profil NFW pour
estimer ce terme et corriger le profil de masse (comme dans Hoekstra (2007)).
La premie`re solution requiert de choisir une re´gion qui ne contient pas de structure
e´vidente au risque de commettre une erreur non ne´gligeable sur la masse. Ici les
cartes de masse projete´es peuvent eˆtre utilise´es afin de de´tecter de telles structures.
Le proble`me de la seconde approche vient de la projection du profil NFW pour es-
timer la masse contenue dans l’anneau externe r2 < r < rM . Cette e´tape ne´cessite
donc une estimation pre´cise de la concentration de l’amas.
Ces difficulte´s inhe´rentes a` l’utilisation des statistiques ζ, re´sume´es dans Mandel-
baum et al. (2010), font qu’il n’est pas simple d’appliquer cette me´thode a` un
e´chantillon d’amas sans re´aliser certains ajustements d’un amas a` l’autre. De plus, ce
qui nous inte´resse dans l’analyse d’un e´chantillon d’amas est l’estimation de masses
3D non projete´es pour d’une part les comparer aux masses X e´galement non pro-
jete´es, et d’autre part s’en servir pour calibrer les lois d’e´chelle qui font intervenir les
masses 3D des halos. Convertir les masses de´duites de la statistique ζ requiert donc
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une e´tape de de´projection qui introduit une incertitude supple´mentaire. Mandel-
baum et al. (2010) en concluent que le choix de cet estimateur pour calibrer des lois
d’e´chelles utilise´es lors du calcul de la fonction de masse (comme par exemple Vikh-
linin et al. (2006)) peut eˆtre criticable. La solution ici pourrait eˆtre de construire une
fonction de masse projete´e afin de contraindre l’abondance des amas directement a`
partir de la calibration des lois d’e´chelle avec les masses lensing non-parame´triques.
On notera cependant que les masses de´duites des statistiques ζ et ζc pre´sentent
l’avantage d’eˆtre calcule´es a` partir du signal de cisaillement dans les regions ex-
ternes. Elles seront donc moins sensibles aux proble`mes inhe´rents a` la zone centrale
cite´s plus haut. Pour autant, le signal de cisaillement dans ces zones est relativement
faible et peut eˆtre fortement bruite´ par la pre´sence de structures a` grande e´chelle.
Le choix des rayons d’inte´gration ne´cessite ici aussi certaines pre´cautions et doivent
eˆtre pris suffisament loin du rayon d’analyse souhaite´ afin d’avoir assez de points
d’inte´gration au risque d’avoir une estimation de la masse hautement incertaine.
En pratique, ζc(r) est calcule´e graˆce aux profils de cisaillements calcule´s pre´ce´demment,
l’inte´grale e´tant discre´tise´e sur chaque couronne. L’erreur correspondante est sim-
plement :
σ2(ζc) = 4
r2∑
r1
(
∆ri
ri
)2
σ2(ri) +
(
2
1− r22/r2M
)2 rM∑
r2
(
∆ri
ri
)2
σ2(ri) (4.41)
ou` σ(ri) est l’erreur associe´e au point gi du profil de cisaillement, ∆ri la largeur de
la couronne.
Comme l’inte´reˆt d’un profil de masse est limite´ dans le cadre de notre e´tude, il
est plus inte´ressant de se placer a` un rayon donne´ (R200 ou R500), d’y calculer la
masse inte´gre´e M(R∆) et de les comparer avec les masses de´duites de l’ajustement
du mode`le NFW. Comme pour l’ajustement des profils de cisaillement, j’ai aussi
tenu compte ici de la mauvaise calibration du cisaillement (correction STEP) ainsi
que de la contamination par les galaxies d’avant-plan graˆce au calcul du facteur
ge´ome´trique.
Approche bi-dimensionnelle
L’hypothe`se de syme´trie sphe´rique adopte´e jusqu’a` pre´sent peut eˆtre de´passe´e
de diffe´rentes manie`res. La` aussi, on peut suivre une approche parame´trique et
contraindre par exemple l’ellipticite´ du halo de matie`re noire, ou bien e´valuer la
position de son centre de masse. Une analyse non parame´trique permet quant a` elle
de ge´ne´rer des cartes de masse qui peuvent eˆtre compare´es par exemple a` la distri-
bution du gaz d’un amas ou de ses galaxies et de leur luminosite´ afin d’effectuer une
e´tude morphologique de´taille´e.
Une analyse 2D fournit donc a priori plus d’information qu’une simple analyse
uni-dimensionnelle. Elle s’accompagne ne´anmoins de plusieurs difficulte´s qui sont
aborde´es dans ce qui suit et qui limitent l’utilite´ de cette me´thode dans le cadre de
ma the`se.
Approche parame´trique
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Plutoˆt que d’utiliser la forme moyenne des galaxies lentille´es prises dans des cou-
ronnes concentrique, il est possible de conserver l’information bi-dimensionnelle en
se servant de la forme de chaque galaxie comme estimateur local du cisaillement
re´duit. C’est l’ide´e de base des approches a` 2 dimensions.
La premie`re manie`re d’imple´menter une telle me´thode consiste a` ajuster des mode`les
de masse parame´triques tels que ceux utilise´s pre´ce´demment. L’inte´reˆt est alors
d’avoir plus de souplesse sur les proprie´te´s de ces mode`les de masses : position du
centre, introduction d’une ellipticite´ projete´e caracte´rise´e par une orientation et un
rapport d’axe, ajustement de plusieurs halos en meˆme temps, ...
Plusieurs outils ont de´ja` e´te´ de´veloppe´s afin de re´aliser ce type d’ajustement pa-
rame´trique. Au cours de ma the`se, je me suis servi de Lenstool12, de´veloppe´ en
premier lieu par J.-P. Kneib (Kneib et al. 1996; Jullo et al. 2007). Ce code a e´te´
initialement de´veloppe´ pour effectuer des mode`les strong lensing d’amas de galaxies
(par exemple, Faure et al. (2008); Gilmore & Natarajan (2009); Limousin et al.
(2009, 2010); Richard et al. (2010)) mais peut e´galement eˆtre utilise´ pour ajuster
des mode`les de masse a` partir du signal weak lensing.
La manie`re dont le code proce`de est la suivante : a` partir d’un catalogue de ga-
laxies (position, parame`tres de forme et redshift) et d’un mode`le de masse donne´,
Lenstool effectue la transformation plan image-plan source. Supposant que chaque
galaxie a` une densite´ de probabilite´ gaussienne en ellipticite´, il calcule la fonction
de vraissemblance e´gale au produit des probabilite´s de chaque galaxie, et la com-
pare a` une distribution the´orique, distribution gaussienne de moyenne nulle et de
dispersion σ = 0.3 (la valeur de la dispersion est un parame`tre libre du code mais
en pratique les re´sultats obtenus ne sont que tre`s peu de´pendants de cette valeur).
Graˆce a` un e´chantilloneur MCMC, le code explore l’espace des parame`tres et calcule
le χ2 correspondant.
Au final, le code donne en sortie un fichier contenant la qualite´ de l’ajustement pour
chacun des points de l’espace des parame`tres explore´s et la valeur des parame`tres
correspondants. Il suffit donc ensuite de tracer la distribution de ces parame`tres et
de´finir le meilleur mode`le comme le mode de cette distribution. Lenstool travaille
dans le cadre baye´sien et permet donc d’inclure une information a priori sur chaque
parame`tre libre du mode`le e´tudie´. En pratique, j’ai utilise´ des distributions initiales
plates, restreignant simplement les limites infe´rieures et supe´rieures autorise´es sur
chaque parame`tre.
Comme pour l’anayse 1D, je me suis focalise´ sur les mode`les SIS et NFW (d’autre
mode`les plus ou moins complexes sont e´galement imple´mente´s dans le code). Meˆme
avec ces mode`les les plus simples, il s’est re´ve´le´ que la qualite´ des donne´es n’est
pas suffisante pour apporter des contraintes fortes sur les caracte´ristiques du halo
pour la majeure partie des amas. Par exemple, l’erreur associe´e a` la position du halo
est trop grande pour statuer de manie`re fiable sur un e´cart par rapport a` la galaxie
centrale. De meˆme, la caracte´risation de son ellipticite´ s’est ave´re´e difficile. Dans cer-
tains cas, une orientation pre´fe´rentielle ressort, mais la` encore avec des incertitudes
trop e´leve´es pour comparer par exemple avec l’orientation de la BCG et de´tecter de
manie`re significative une corre´lation entre les 2.
Un ajustement global de tous les parame`tres du mode`le (parame`tres sur la masse,
12http ://www.oamp.fr/cosmology/lenstool/
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position et forme du halo) donne ge´ne´ralement une estimation de la masse compa-
tible marginalement avec les re´sultats issus des profils de cisaillement. En effet, meˆme
si les masses de Lenstool sont sensiblement infe´rieures, les barres d’erreurs associe´es
sont suffisament grandes pour eˆtre en accord avec les masses de l’analyse 1D. Afin de
re´duire ces incertitudes, on peut fixer la position et la forme du halo. Cependant en
faisant cela on perd quelque peu l’inte´reˆt de l’analyse 2D. Malgre´ cela, les masses ob-
tenues restent de toute manie`re de qualite´ moindre que celles de l’analyse des profils
de cisaillement. J’ai e´galement essaye´ de contraindre le parame`tre de concentration
avec Lenstool, mais la` aussi les erreurs obtenues sont trop grandes dans la majeure
partie des cas, la concentration finale obtenue e´tant ge´ne´ralement compatible avec
les bornes infe´rieure et supe´rieure autorise´es, typiquement 2 < c < 10 (les amas
RXJ1347 et RXJ1206 sont les seules exceptions, avec une concentration ∼ 8 pour le
premier et ∼ 4 pour le second).
La raison principale de l’e´chec relatif de l’utilisation de Lenstool pour contraindre la
masse des amas mi-distants de l’e´chantillon concerne le catalogue de sources. Alors
qu’avec l’analyse 1D on re´alise une moyenne dans des couronnes ce qui augmente
le rapport signal sur bruit, le fait d’utiliser chaque galaxie comme estimateur local
du signal est bien plus sensible a` la pre´sence de galaxies d’avant-plan. Meˆme s’il est
toujours possible de tenir compte de leur dilution de manie`re globale pour corriger
la valeur finale de la masse (toujours via le parame`tre β, ou plus pre´cisemment ici
via la valeur du redshift zeff attribue´ aux sources), plusieurs tests ont montre´ que
l’incertitude augmente sensiblement avec la fraction de dilution. Le proble`me devient
meˆme plus critique en pre´sence de galaxies de l’amas qui ne sont pas distribue´es de
manie`re homoge`ne. Comme je le montrerai plus loin, il est facile de s’affranchir de
cet effet avec l’analyse 1D. Avec Lenstool, ces galaxies vont fortement polluer le
signal d’une manie`re impossible a` corriger.
Au final, je ne me suis donc pas servi des re´sultats obtenus avec Lenstool. Meˆme
si cela e´tait pre´visible car l’analyse 1D est de´ja` complique´e pour plusieurs amas
de l’e´chantillon, j’ai ne´anmoins pu explorer les possibilite´s de ce code dans di-
verses configurations (plusieurs possibilite´s sont e´voque´es dans les perspectives, en
conclusion du manuscrit). Certaines modifications de celui-ci afin de traiter du cas
spe´cifique des amas mi-distants peuvent probablement eˆtre re´alise´es afin de l’opti-
miser.
Approche non-parame´trique
De meˆme que pour l’analyse uni-dimensionelle, il est possible de s’affranchir
de mode`les de masse pre´de´finis et de calculer des cartes de masse projete´e non-
parame´triques. Il existe plusieurs me´thodes, plus ou moins e´labore´es qui permettent
de faire cela. Ici, je me suis servi du code LensEnt213 de´veloppe´ par P. Marshall
(Marshall et al. 2002). Ce code ne re´alise pas une inversion directe du cisaillement
mesure´ mais effectue la transformation inverse : a` partir d’une carte de masse donne´e
Σ(+θ), il de´duit la carte de cisaillement correspondante graˆce a` la convolution a` la
base des me´thodes d’inversion (Kaiser & Squires 1993) :
g(+θ) =
1
1− κ(+θ) .
1
pi
∫
D(+θ − +θ′)κ(+θ′)d2θ′ (4.42)
13http ://www.mrao.cam.ac.uk/projects/lensent/version2/
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ou` D est le noyau complexe de la convolution. Je reviendrai plus en de´tails sur cette
e´quation et ses applications un peu plus loin.
Afin d’optimiser l’utilisation de l’information disponible, la re´solution initiale de la
carte de masse est choisie de sorte a` avoir une galaxie par pixel, soit un nombre com-
parable de donne´es et de parame`tres libres, les pixels de la carte de masse. Chaque
point aura donc a priori un faible rapport signal sur bruit. Cependant le code exe´cute
un lissage de la carte ce qui re´duit le nombre de parame`tres libres effectifs (voir plus
loin).
Une fois la carte de cisaillement de´duite de Σ(θ) graˆce a` l’e´quation pre´ce´dente, celle-
ci est interpole´e a` la position de chaque galaxie, utilise´e comme estimateur local du
cisaillement. Le code calcule alors la fonction de vraissemblance en supposant que
les composantes de l’ellipticite´ des galaxies ont e´te´ tire´es de manie`re inde´pendante
a` partir d’une distribution gaussienne de moyenne le cisaillement the´orique local et
de variance l’ellipticite´ intrinse`que des galaxies de champ.
LensEnt2 travaille e´galement dans le cadre baye´sien avec un prior entropique. Le
meilleur mode`le est alors obtenu en maximisant P (Σ | Data) ce qui revient a` mi-
nimiser la fonction F = χ2/2 − αS ou` χ vient de la fonction de vraissemblance, S
est la fonction entropique de la distribution (Bridle et al. 1998) et α un parame`tre
de re´gularisation. LensEnt2 est donc une me´thode de maximum de vraissemblance
avec re´gularisation entropique, me´thodes introduites par Seitz et al. (1998).
Comme les pixels de la carte de masse sont les pramame`tres libres du proble`me, ils
peuvent eˆtre a priori traite´s de manie`re inde´pendante. Cependant, on s’attend a` ce
que la distribution de masse d’un amas soit continue et donc que les pixels soient
corre´le´s avec leur voisins. De plus, afin de re´duire le nombre de degre´s de liberte´, il
faut introduire a` un moment donne´ un lissage de la carte initiale. Ces 2 points sont
traite´s via l’utilisation de l’intrinsic correlation function (ICF) : la carte de masse
Σ qui sert a` calculer la carte de cisaillement a` comparer avec les donne´es re´sulte de
la convolution de la carte de masse initiale avec un large noyau, l’ICF.
Le choix de l’ICF est e´videmment un parame`tre libre du code, tant par sa forme que
par la largeur de son noyau. Une augmentation de sa taille va par exemple re´duire
le nombre de parame`tres libres effectifs ce qui est utile si la qualite´ des donne´es est
me´diocre. L’utilisation d’une analyse baye´sienne permet de choisir l’ICF optimale de
manie`re auto-consistente graˆce a` la valeur de l’e´vidence de la reconstruction (facteur
de normalisation du the´ore`me de Bayes). La comparaison a posteriori de l’e´vidence
obtenue avec diffe´rentes ICF permet de trouver la plus adapte´e aux donne´es.
Par simplicite´, j’ai choisi de me restreindre a` des ICFs gaussiennes a` syme´trie cir-
culaire. Pour le choix de sa largeur, j’ai re´alise´ pour chaque amas plusieurs recons-
tructions en faisant varier la largeur de 50” a` 150”. A cause du manque de donne´es,
pour la majeure partie des amas, l’e´vidence ne cesse d’augmenter avec la taille de
l’ICF. J’ai donc principalement utilise´ les cartes obtenues avec une largeur d’ICF
de 150”. Dans les annexes, je donne e´galement les cartes obtenues avec une largeur
d’ICF de 100” afin de voir l’effet du lissage sur la zone centrale.
Avant de pouvoir utiliser LensEnt2, il faut e´galement de´finir la fonction entropique
S =
∑
(κi − mi − κi ln(κi/mi)), ou` la somme porte sur les pixels i de la carte de
masse de densite´ surfacique κi exprime´e en unite´ de densite´ critique. L’entropie S
sera maximale pour κ = m.
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Le vecteur m joue donc le roˆle de prior : toute connaissance a priori sur la distri-
bution de masse de l’amas peut-eˆtre introduite dans ce vecteur mode`le m afin de
faire tendre la reconstruction vers lui. Il constitue le point de de´part du code (la
carte de masse intiale) et, pour les re´gions peu ou pas contraintes par les donne´es, il
sera la valeur de la carte finale et repre´sente donc un seuil qu’il faut soustraire avant
d’inte´grer les cartes pour calculer a masse contenue dans une certaine re´gion. Afin de
laisser le maximum de liberte´ au code, il est plus simple de mettre tout les e´le´ments
du vecteur m initial a` la meˆme valeur, typique de la convergence attendue de l’amas,
soit une fraction de la densite´ critique Σc (dans les re´gions bien contraintes, le niveau
du mode`le n’influence pas la reconstruction (Bridle et al. 1998)).
Au final, LensEnt2 produit une carte de densite´ de masse surfacique et la carte d’er-
reur associe´e de´termine´e par un re-e´chantillonnage de la distribution a posteriori.
Elles sont toutes les 2 d’une surface 4 fois plus grande que celle du champ d’obser-
vation. Cela permet de s’affranchir des effets de bords et fournit une contrainte sur
de possibles structures a` grande e´chelle non lie´es a` l’amas e´tudie´. En pratique, j’ai
utilise´ un champ de vue qui correspond a` la re´gion de 8000× 8000 pixels centre´e sur
la BCG de l’amas.
LensEnt2 permet aussi de calculer la masse projete´e dans une ouverture, avec l’erreur
associe´e de´duite de la matrice de covariance (l’ICF introduit de fortes corre´lations
sur le bruit associe´ a` chaque pixel) et donc d’estimer un profil de masse comparable
avec celui issu de la statistique ζc ou ceux de l’ajustement des profils de cisaillement.
Cependant, comme pour Lenstool, les masses obtenues sont tre`s bruite´es. Je ne me
suis donc servi des re´sultats de LensEnt2 que pour obtenir des informations mor-
phologiques sur les amas.
Afin d’optimiser la reconstruction de la masse, j’ai utilise´ des catalogues de galaxies
sensiblement diffe´rents que ceux utilise´s jusqu’a` pre´sent. Puisqu’ici je me restreins
a` la morphologie et non a` la calibration de la masse, je peux re´aliser des coupures
du catalogue plus axe´es sur les galaxies les plus faibles. La perte de controˆle sur la
distribution en redshifts des galaxies ainsi se´lectionne´es n’est pas un proble`me ici.
J’ai donc garde´ les galaxies hors de la se´quence des elliptiques et avec 22 < mr′ < 26
quelle que soit la magnitude de comple´tude de l’amas. Avec ce catalogue de ga-
laxies, je re´duis la contamination des avants-plan ce qui ame´liore sensiblement la
qualite´ apparente des cartes de masse (moins de pics de masse suspects, meilleure
reconstruction de l’amas). Cela montre bien que dans le cas de l’analyse 2D, la
contamination par les galaxies non lentille´es est plus critique que pour l’analyse 1D.
Pour estimer la robustesse de la reconstruction finale, 2 approches peuvent eˆtre
adopte´es. Soit on re´alise une division ”brutale” de la carte de masse par la carte
d’erreur associe´e, soit on re´alise une e´tude statistique sur la zone centrale de la carte
d’erreur afin d’en estimer le niveau moyen qui permet alors de calculer les niveaux de
signal qui correspondent aux contours a` nσ. Les 2 approches donnent des re´sultats
similaires dans la re´gion de l’amas la` ou` le signal est le plus fort. Les pics de masse
suspects qui apparaˆıssent sur la carte de masse finale (probablement a` cause de
donne´es localement mauvaises) sont situe´s de manie`re plus pre´cise avec la premie`re
me´thode puisqu’ils apparaissent e´galement sur la carte de bruit. La seconde me´thode
ge´ne`re quant a` elle des contours d’erreurs plus lisses. En pratique, ils sont estime´s
sur le disque de rayon 600” centre´ sur la BCG de l’amas. Ce sont eux qui seront
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utilise´s pour re´aliser les figures pre´sente´es en annexe.
Inversion du cisaillement
A partir des de´finitions de γ = γ1 + iγ2 et κ en fonction des ψi,j et de la relation
inte´grale entre ψ et κ, il est facile d’obtenir l’e´quation e´voque´e ci-dessus, re´ecrite ici
en faisant intervenir γ a` la place du shear re´duit :
γ(+θ) =
1
pi
∫
R2
D(+θ − +θ′)κ(+θ′)d2θ′ (4.43)
D(+θ) =
θ22 − θ21 − 2iθ1θ2
|+θ|4 =
−1
(θ1 − iθ2)2 (4.44)
Cette relation est une convolution qui se transforme simplement dans l’espace de
Fourier en :
γ˜(+l) = pi−1D˜(+l)κ˜(+l) (4.45)
D˜(+l) = pi
(l21 − l22 + 2il1l2)
|+l|2 (4.46)
pour +l 1= 0. En remarquant que D˜ D˜∗ = pi2, on peut multiplier les 2 coˆte´s de cette
e´quation par le complexe conjugue´ du noyau D˜∗ pour obtenir :
κ˜(+l) = pi−1γ˜(+l)D˜∗(+l) pour +l 1= +0 (4.47)
Le retour dans l’espace physique donne la relation finale (Kaiser & Squires 1993) :
κ(+θ)− κ0 = 1
pi
∫
R2
d2θ′4
[
D∗(+θ − +θ′) γ(+θ′)
]
(4.48)
ou` κ0 est une constante d’inte´gration qui traduit le fait qu’un plan de masse ho-
moge`ne situe´ perpendiculairement a` la ligne de vise´e ne ge´ne`re pas de cisaillement.
A ce niveau, on peut de´ja` noter 2 points. Cette e´quation est line´aire en κ, γ donc
traiter sa de´pendance en redshift se re´duit simplement a` prendre le cisaillement
et la convergence pour une source situe´e a` l’infini et a` les multiplier par le facteur
ge´ome´trique moyen < β >. D’autre part, cette e´quation donne dans l’approxima-
tion weak lensing g ∼ γ une reconstruction non parame´trique de la masse a priori
relativement facile a` mettre en place. En effet, soit on applique cette inte´grale sur
une carte de cisaillement calcule´e en mesurant le cisaillement moyen dans des pixels
de taille adapte´e aux donne´es (densite´ de sources), soit on transforme l’inte´grale
en une somme discre`te de l’ellipticite´ complexe ei de chaque galaxie utilise´e comme
estimateur local du signal a` la position +θi :
κˆ(+θ) =
1
npi
∑
i
4
[
D∗(+θ − +θi) ei
]
(4.49)
Il est simple de montrer que l’espe´rance de cet estimateur donne effectivement la
densite´ projete´e, 〈κˆ(+θ)〉 = κ(+θ), cependant sa variance 〈(κˆ− κ)2〉 est infinie (Kaiser
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& Squires 1993). En effet, l’ellipticite´ intrinse`que ale´atoire des galaxies sources in-
troduit un bruit blanc dans l’espace de Fourier qui, une fois inte´gre´ pour calculer
〈κˆ(+θ)2〉 = (2pi)−2 ∫ d2l〈κˆ(+l)2〉, diverge aux grandes longueurs d’onde. Cette difficulte´
se contourne graˆce un filtre passe-bas. Par exemple, un filtre gaussien donnera une
carte de masse dont le bruit est ∼ σe.N−1/2 (Kaiser & Squires 1993) ou` σe est l’erreur
sur l’ellipticite´ des galaxies et N ∼ npiθ2s le nombre de galaxies dans la feneˆtre de
lissage, θs e´tant l’e´chelle de lissage du filtre gaussien.
Etant donne´ que je n’ai pas utilise´ cette me´thode au cours de ma the`se, je ne donne-
rai pas plus de de´tails ici. La manie`re de traiter le cas des zones ou` l’approximation
weak lensing n’est plus valide peut eˆtre trouve´ dans Schneider & Seitz (1995) graˆce a`
une me´thode de reconstruction non line´aire dont le traitement de la de´pendance en
redshift associe´e et donne´ dans Seitz & Schneider (1997). Les proble`mes lie´s au fait
de travailler sur des champs de taille finie sont re´solus dans Seitz & Schneider (1996),
et les questions sur le filtrage des donne´es (effectue´ soit avant la convolution, soit
pendant en modifiant la forme du noyau D) sont aborde´es dans Seitz & Schneider
(1995). Notons simplement au passage que ces 2 derniers points sont traite´s direc-
tement dans LensEnt2 graˆce au formalisme de l’ICF et a` l’utilisation de cartes de
masse reconstruites de taille 2 fois plus grande que le champ observe´.
4.5 Limitations
Dans les diffe´rentes sections pre´ce´dentes, j’ai fait apparaˆıtre certaines limitations
de l’analyse weak lensing d’amas de galaxies mi-distants. Le but de cette partie est
de faire le point sur leur influence et comment y reme´dier le cas e´che´ant.
Les origines des proble`mes inhe´rents a` une telle analyse peuvent eˆtre regroupe´es
en trois cate´gories principales : les contraintes observationnelles (type de donne´es,
objets e´tudie´s), les difficulte´s du weak lensing dans la zone centrale des amas et les
effets de projections.
4.5.1 Contraintes observationnelles
La premie`re limite a` laquelle notre analyse doit faire face concerne le type de
donne´es utilise´es. Avec des donne´es sol de re´solution angulaire limite´e, on re´duit
fortement le nombre de galaxies sources disponibles avec une mesure fiable de leur
ellipticite´ (PSF moindre pour des donne´es spatiales).
Dans le cas d’amas distants, cela peut se re´ve´ler assez proble´matique puisqu’une
fraction non ne´gligeable (∼ 25% pour des amas a` z ∼ 0.5 et mcomp ∼ 25) des ga-
laxies de champ se situent devant l’amas. Le nombre de sources disponibles est donc
plus petit que pour un amas proche pour des donne´es de profondeurs similaires. Cet
effet conjugue´ avec la re´solution spatiale limite´e du profil de cisaillement a` cause du
redshift e´leve´ des amas font que l’on pert a` la fois de la pre´cision pour contraindre
la forme du profil NFW (pas de contraintes sur c) et que la dispersion intrinse`que des
galaxies entraine une source de bruit sur chaque point du profil suffisament grande
pour dominer l’incertitude finale sur l’estimation de la masse.
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Ces ∼ 25% de galaxies d’avant-plan constituent bien e´videmment une source de
contamination et de de´gradation du signal de cisaillement mesurable. Nous avons
vu qu’un crite`re fort sur l’estimation des redshifts photome´triques peut permettre
de re´duire drastiquement cette contamination mais au prix d’une perte conse´quente
du nombre de galaxies sources. Par ailleurs, la dilution homoge`ne sur tout le champ
de ces galaxies peut eˆtre contrebalnce´e lors du calcul du facteur ge´ome´trique moyen.
Dans le cas de l’analyse des profils de cisaillement, cette contamination ne repre´sente
finalement pas un re´el proble`me. Ce n’est plus le cas pour les me´thodes a` 2 dimen-
sions qui y sont plus sensibles.
Bien que la se´quence des elliptiques conjugue´e aux redshifts photome´triques permet
de localiser la majeure partie des galaxies membres d’un amas (∼ 70%), un certain
nombre d’entre elles (les galaxies bleues notamment) restent dans le catalogue de
sources et donc introduisent une certaine dilution du signal. Comme les galaxies
d’un amas ne sont pas distribue´es de manie`re homoge`ne mais plutoˆt selon un profil
avec un coeur, du type profil de King, leur influence sur le signal de´pend du rayon
auquel on se place. Elle sera principalement effective dans les zones centrales.
Avec l’analyse 1D des profils de cisaillement, on peut facilement corriger cette dilu-
tion des galaxies membres de l’amas (Hoekstra 2007). En effet, il suffit de calculer le
profil de densite´ des galaxies utilise´es pour mesurer le signal. Avec les couronnes les
plus externes, on e´value la densite´ des galaxies de champ. L’exce´s relatif de galaxies
par rapport a` ce niveau de fond est alors simplement ajuste´ par une distribution
f ∝ 1/r (inutile ici de prendre un profil plus complexe). Cette fraction de galaxies
attribue´es a` l’amas sert ensuite a` corriger la mesure du cisaillement en fonction de
la position conside´re´e dans le profil (comme pour la correction STEP, on multiplie
simplement la valeur mesure´e du signal en r par f(r)).
Cette me´thode se re´ve`le efficace pour s’affranchir de la contamination dans le cadre
de l’analyse 1D. Mais la` encore, ce proble`me ne peut eˆtre re´solu pour les me´thodes a`
2 dimensions. La solution consiste a` utiliser des coupures de se´lection plus fortes en
magnitude afin d’eˆtre certain d’e´carter la plus grande fraction des galaxies d’avant-
plan et des galaxies de l’amas. C’est ce qui a e´te´ fait lors de l’utilisation de LensEnt2.
Une autre contrainte associe´e a` l’e´tude d’amas a` hauts redshifts concerne la
de´termination de 〈β〉, question aborde´e en de´tails pre´ce´demment. L’utilisation d’une
distribution en redshifts photome´triques obtenue avec d’autre donne´es implique
d’une part de ne´gliger la variance cosmique et d’autre part d’avoir pleine confiance
dans la calibrations desdits redshifts. Le premier point reste non controˆlable et
on ne peut que se contenter d’estimer a` quelques % l’erreur induite par la variance
cosmique sur la valeur de 〈β〉. L’autre point est minimise´ ici par le fait d’utiliser
la distribution des redshifts photome´triques du CFHTLS dont les donne´es ont e´te´
obtenues avec le meˆme instrument. La relation entre la distribution en redshifts et
les coupures en magnitudes est transposable de manie`re plus sure a` nos donne´es. Bien
qu’ayant e´te calibre´s de manie`re pre´cise, il convient tout de meˆme d’accorder une
certaine incertitude sur la distribution globale de ces redshifts photome´triques. Au
final, en tenant compte de ces 2 points, on peut raisonnablement estimer a` environ
5% l’erreur syste´matique commise sur 〈β〉 et donc sur la masse.
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4.5.2 Zone centrale de l’amas
Pour plusieurs raisons mentionne´es pre´ce´demment, j’ai choisi de ne pas utiliser
la zone centrale de l’amas (r < 25′′) lors de l’estimation des masses avec les profils
de cisaillement. Elles peuvent se re´sumer ainsi :
– proble`me de deblending : les galaxies membres de l’amas peuvent de part leur
forte densite´ spatiale et leur luminosite´ rendre incertaine l’estimation de la
forme des galaxies d’arrie`re-plan situe´es dans la meˆme zone (Cypriano et al.
2004). Elles masquent e´galement une partie des galaxies sources ce qui rend la
mesure du signal dans cette re´gion plus difficile.
– mauvaise estimation du centre de masse de l’amas (figure 4.16) : loin du centre,
l’effet sur le signal est ne´gligeable. Dans les re´gions centrales, l’erreur commise
sur la mesure du cisaillement peut eˆtre pre´judiciable a` l ’estimation de la
masse si cette partie du profil est incluse lors de l’ajustement des mode`les
parame´triques.
– approximation weak lensing : la prise en compte de la dilution par le facteur
ge´ome´trique 〈β〉 n’est valable que si on fait l’hypothe`se que le signal mesure´ est
le cisaillement et non le cisaillement re´duit g, meˆme si l’approximation g(zeff )
fourni un bon compromis
– effets de magnification : lorsque la densite´ projete´e est suffisamment grande,
la de´formation spatiale induite peut sensiblement modifier la luminosite´ des
galaxies. Aussi, a` une coupure en magnitude correspondra une coupure en
redshift diffe´rente selon la valeur de la magnification. Meˆme si cet effet reste
faible, il peut modifier la valeur effective du facteur ge´ome´trique dans la re´gion
centrale et donc biaiser la conversion cisaillement-densite´ de masse.
Il est possible d’e´tudier chaque effet individuellement mais leur actions conjugue´es
est difficile a` e´valuer d’autant plus que tous n’influencent pas l’estimation finale de
la masse de la meˆme manie`re. Par exemple, un mauvais centrage induit une sous-
estimation du signal contrairement aux effets de la non-line´arite´ de g avec β qui
se traduisent par une sur-estimation du cisaillement. La solution la plus simple est
donc d’exclure la partie interne du profil de cisaillement lors de l’ajustement des
mode`les parame´triques.
Cela contribue au fait de ne pas pouvoir estimer la concentration de la distribution
de masse des amas. Nous avons vu pre´ce´demment que la de´ge´ne´rescence c−M200 sur
le cisaillement associe´e a` un manque de contraintes vers les re´gions centrales (moins
de galaxies par couronne) rend difficile l’estimation de c avec l’ajustement des profils
de cisaillement. Le fait de ne pas utiliser la partie interne du profil n’arrange donc
pas la situation, d’ou` le fait de n’avoir ajuste´ que les valeurs des masses M200 du
mode`le NFW lors de l’analyse 1D.
4.5.3 Effets de projection :
Le premier point qui me´rite attention concerne ce que l’on appelle la de´ge´ne´resence
du plan-masse. La de´formation induite par l’amas sur la forme des galaxies d’arrie`re-
plan est le re´sultat du gradient de la distribution de masse de celui-ci. Il est assez
intuitif de comprendre que modifier la masse projete´e perpendiculairement a` la ligne
de vise´e de manie`re homoge`ne sur tout le champ d’observation n’affectera pas la
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forme mesure´e des galaxies.
A partir des e´quations qui de´finissent la convergence et le cisaillement en terme du
potentiel gravitationnel, on peut montrer (Schneider & Seitz 1995) que la transfor-
mation :
ψ(+θ, z)→ ψ′(+θ, z) = 1− λ
2
+θ2 + λψ(+θ, z) (4.50)
ou` λ est une constante abitraire non nulle, laisse le cisaillement re´duit g invariant,
de meˆme que l’e´quation qui relie l’ellipticite´ des galaxies d’arrie`re-plan dans le plan
source et dans le plan image. Il n’est donc a priori pas possible de de´terminer la
valeur absolue de la densite´ projete´e mais seulement ses variations par rapport a` un
niveau de fond qui reste a` de´terminer.
Plusieurs solutions pour briser cette de´ge´ne´rescence ont e´te´ propose´es, solutions
base´es sur une source d’information autre que le cisaillement et non invariante par
la transformation pre´ce´dente. Par exemple, Seitz & Schneider (1997) ont utilise´ l’ef-
fet de magnification de l’amas sur la distribution des galaxies d’arrie`re-plan. Ils ont
montre´ que dans le cas ou` la distribution en redshift des galaxies est connue, leur
position peut en the´orie servir a` lever la de´ge´ne´rescence. Cependant ils soulignent
le fait que la de´pendance de la distribution spatiale des galaxies avec la distribution
de masse reste trop faible pour eˆtre utile dans le cas d’amas sous-critiques.
Dans la meˆme e´tude, les auteurs mentionnent e´galement la possibilte´ d’utiliser l’ef-
fet de magnification sur le nombre total de galaxies observe´es pour de´terminer λ.
Cependant cette me´thode requiert d’avoir une estimation pre´cise du comptage de
galaxies en l’absence d’amas pour un e´chantillion limite´ en magnitude, ce qui aux
vues des pre´cisions photome´triques reste relativement difficile. Schneider et al. (2000)
en concluent que ces incertitudes rendent cette de´ge´ne´rescence du plan-masse tre`s
difficle a` briser a` partir de l’effet de magnification de l’amas.
Bradacˇ et al. (2004) ont eux conside´re´ le cas ou` le redshift de chaque galaxie est
connu et ont de´veloppe´ une me´thode capable de lever comple`tement la de´ge´ne´rescence.
Cependant, ils ont e´galement souligne´ le fait que leur approche n’est efficace que dans
les zones a` fortes densite´s. Autrement dit, une e´tude weak lensing seule n’est pas
suffisante par manque d’information dans la zone centrale de l’amas. La solution
consiste a` inclure des informations externes telles que des donne´es strong lensing.
Dans Bradacˇ et al. (2005b), ils exposent une me´thode qui combine les 2 re´gimes et
montrent que la connaissance des redshifts de chaque galaxie permet effectivement
de re´soudre le proble`me du plan-masse. En l’absence de donne´es strong lensing, il
pourrait eˆtre e´galement profitable de combiner avec les donne´es X. Ce point fait
ne´anmoins partie des pistes a` suivre dans le prolongement de cette the`se et n’a pas
e´te´ encore explore´.
Comme toutes ces conside´rations ne sont valables que pour les approches non-
parame´triques, il en re´sulte un argument supple´mentaire a` l’utilisation des masses
de´duites de l’ajustement des profils de cisaillement re´duit qui ne fait pas intervenir
le proble`me du plan-masse. Celui-ci ne sera donc plus aborde´ par la suite comme
possible source d’erreurs.
Alors qu’un plan de masse aura des effets inde´tectables sur la de´formation ob-
serve´e des galaxies d’arrie`re-plan, toute structure physique massive non homoge`ne
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situe´e entre l’observateur et la source aura une influence plus ou moins conside´rable
sur le cisaillement mesure´. 3 niveaux de projections sont a` prendre en compte :
– triaxialite´ de l’amas de galaxies
– pre´sence de sous-structures et amas secondaires
– structure a` grande e´chelle sur la ligne de vise´e
L’estimation de la masse des amas avec les profils de cisaillement sous-entend de faire
l’approximation de syme´trie sphe´rique. Or il est assez intuitif de deviner qu’en cas
d’une forte ellipticite´ du halo, cette approximation doit donner des re´sultats biaise´s.
Imaginons un amas ayant la forme d’un grain de riz. Selon l’angle sous lequel il est
observe´, le cisaillement mesure´ peut eˆtre tre`s diffe´rent : si l’axe majeur est proche
de la ligne de vise´e, alors l’amas apparaˆıtra sur-dense avec un profil de cisaillement
plus intense qu’un amas de masse similaire mais sphe´rique et donc sa masse sera
surestime´e. Avec l’axe majeur perpendiculaire a` la ligne de vise´e, c¸a sera le contraire
et la masse sera sous-estime´e. Pour avoir une ide´e plus pre´cise et plus quantitative
il est inte´ressant de se pencher sur les re´sultats de simulations nume´riques d’amas.
Meneghetti et al. (2010) ont investigue´ en profondeur la question de la morphologie
des amas et son impact sur les estimations weak lensing de la masse. A partir d’amas
issus de simulations hydrodynamiques et a` N-corps (Saro et al. 2006) et se´lectionne´s
pour leur morphologie particulie`re (triaialite´, sous-structures et sous-halos satellites),
ils ont re´alise´ une e´tude statistique sur le re´sultat de l’ajustement NFW du profil de
cisaillement mesure´ selon divers angles d’observations. Leurs conclusions montrent
que la triaxialite´ du halo de matie`re noire induit une dispersion d’environ 20% sur
l’estimation de la masse 3D a` R200, valeur qui augmente pour des contrastes de den-
site´ plus e´leve´s (valeur du meˆme ordre de grandeur que l’erreur induite par la disper-
sion intrinse`que de l’ellipticite´ des galaxies lentille´es). L’impact d’une sous-structure
massive ou d’un halo secondaire proche peut e´galement se re´ve´ler conse´quent avec
dans certains cas jusqu’a` ∼ 50% du sur- ou sous-estimation de la masse.
Corless & King (2007) ont obtenu des re´sultats similaires sur l’ajustement de profils
NFW triaxiaux applique´s a` des catalogues de galaxies lentille´es simulant diffe´rentes
configurations. Ils obtiennent le meˆme facteur 50% pour l’estimation de la masse
dans certains cas extre`mes et un facteur 2 en ce qui concerne le parame`tre de
concentration. L’inte´reˆt d’avoir des cartes de masses 2D devient e´vident puisqu’elles
fournissent un moyen de de´tecter une partie de ces cas extre`mes et donc de juger de
la fiabilite´ de l’analyse 1D qui suppose des amas sphe´riques et isole´s.
En ce qui concerne l’occurence de la triaxialite´ dans les halos de matie`re noire, la` en-
core de re´centes simulations permettent de se faire une ide´e. Par exemple, Shaw et al.
(2006) ont re´alise´ une e´tude statistique sur la morphologie d’un grand nombre de ha-
los. Leurs re´sultats montrent que les halos sont en majorite´ prolates avec un rapport
axe mineur sur axe majeur d’environ 0.7 (voir figure 4.19). Pour la de´pendance de
la morphologie des halos avec leur masse, ils trouvent que les halos les plus massifs
sont moins sphe´riques. Ils ont e´galement regarde´ l’impact des sous-structures sur la
morphologie et trouvent que les halos deviennent plus prolates pour des fractions
de masse contenue dans des sous-structures plus e´leve´es. Pour ce qui est de cette
fraction de masse contenue dans les sous-structures, ils trouvent une valeur mediane
de 5.6% pour les halos virialise´s et que celle-ci augmente avec la mase du halo. En
effet, les halos les plus massifs sont ceux forme´s le plus tard et donc ont eu moins
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Fig. 4.19: Distribution des halos en fonction de leur triaxialite´ avec une distinction entre les objets
virialise´s (en bas) et ceux dynamiquement perturbe´s (en haut). Dans les 2 cas, la distribution tend
clairement vers des halos prolates en forme de grain de riz (les 2 traits noirs repre´sentent la me´diane
de la distribution). Figure tire´e de Shaw et al. (2006).
de temps pour homoge´ne´iser leur population de sous-halos. Ces 2 constatations ex-
pliquent donc l’augmentation de la triaxialite´ d’un halo avec sa masse.
Pour un travail sur e´chantillon d’amas suppose´ non-biaise´, la probabilite´ qu’un des
objets fasse partie de ces cas extre`mes ou` l’erreur sur la masse lensing peut atteindre
50% n’est pas ne´gligeable. La comparaison avec les re´sultats issus d’une analyse
diffe´rente, analyse X en l’occurence, va permettre d’isoler ces cas pour lesquels une
e´tude morphologique plus pousse´e peut servir de ve´rification. La triaxialite´ des halos
va aussi se re´percuter en terme de dispersion sur l’e´talonnage des lois d’e´chelle et
repre´sente donc une limitation forte sur l’utilisation des masses lensing seules pour
re´aliser une telle analyse.
Prenons l’exemple de l’amas A1689 pour lequel des re´sultats fortement incompatibles
sont obtenus selon la technique employe´e. En effet, l’analyse X donne des masses
infe´rieures d’un facteur 2 par rapport aux masses lensing, spe´cialement dans la
re´gion centrale de l’amas (Andersson & Madejski 2004; Lemze et al. 2008; Corless
et al. 2009; Peng et al. 2009). A R200, les re´sultats X et weak lensing sont eux rela-
tivement en bon accord mais les estimations X et strong lensing restent fortement
incompatibles (table 12 de Peng et al. (2009) par exemple).
Plusieurs pistes ont e´te´ avance´es pour tenter d’expliquer cet e´cart, en particulier les
effets de projection. Peng et al. (2009) notent qu’avec un halo prolate de rapport
d’axes de 0.6, la masse projete´e X gagne un facteur 1.6 ce qui permet de retrouver
les valeurs de´duites d’une analyse strong lensing. Cependant cette triaxialite´ ge´ne`re
un exce´s en masse de 40% a` large distance du centre. Riemer-Sørensen et al. (2009)
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ont montre´ quant a` eux que l’e´cart entre re´sultatsX et weak lensing peut eˆtre re´duit
a` condition d’exclure certaines zones de l’analyse (une sous-structure e´vidente no-
tamment).
La diffe´rence X et strong lensing pourrait e´galement s’expliquer par la pre´sence de
structure le long de la ligne de vise´e. )Lokas et al. (2006) ont re´alise´ une e´tude dy-
namique d’environ 200 galaxies dans le champ d’A1689 et sugge`rent la pre´sence de
telles structures non lie´es dynamiquement avec l’amas. Mais ces re´sulats sont re´fute´s
par Lemze et al. (2009) qui trouvent uniquement une sous-structure mais de masse
trop faible pour expliquer la diffe´rence X et strong lensing. La piste la plus se´rieuse
semble donc eˆtre la triaxialite´ d’Abell 1689 avec un alignement de l’axe principal
proche de la ligne de vise´e.
Aux vues des re´sultats des simulations de Shaw et al. (2006), A1689 e´tant un amas
massif, il est tre`s probable qu’il soit fortement triaxial. D’autre part, la dispersion
de vitesses e´leve´e dans la zone centrale (∼ 2100 km.s−1) indique que le coeur de
A1689 est complexe (Czoske 2004), une pre´sence de sous-structure compatible avec
une forte e´longation le long de la ligne de vise´e. Les travaux de Oguri & Blandford
(2009) montrent que de tels amas lentilles, appele´s ”super lentilles”, on en ge´ne´ral
leur axe majeur aligne´ avec la ligne de vise´e, ayant ainsi une forme projete´e circu-
laire et des concentrations apparentes ∼ 40 − 60% plus e´leve´es que pour des amas
de meˆme masse et redshift (et donc plus favorables la formation d’effet de lentille
forte).
Inclure la triaxialite´ du halo dans l’estimation lensing de sa masse doit donc en
the´orie pouvoir re´concilier les diffe´rentes me´thodes. Par exemple, Gavazzi (2005)
montre qu’un halo prolate de rapport d’axes de 0.4 permet d’expliquer les e´carts X
et lensing pour l’amas MS2137-23. Pour ce qui concerne A1689, Oguri et al. (2005);
Corless et al. (2009) ont utilise´ un mode`le de halo triaxial dans leur analyse lensing.
Cependant, ils n’obtiennent pas de contraintes fortes sur la masse et encore moins
sur la concentration qui reste trop grande par rapport aux pre´dictions d’un univers
ΛCDM. Plus re´cemment, Morandi et al. (2010a) ont effectue´ une analyse combine´e
X et strong lensing pour ajuster A1689 (voir e´galement Morandi et al. (2010b) sur
l’amas MACS J1423.8+2404). Ils arrivent ainsi a` re´concilier les 2 estimateurs, de
meˆme que la valeur de la concentration avec les pre´dictions de la relation c(M).
Bien que la me´thode d’ajustement du cisaillement par des mode`les de halos tri-
axiaux existe (Corless & King 2007, 2008; Corless et al. 2009), elle souffre d’une
augmentation non ne´gligeable du nombre de parame`tres libres ce qui ajoute une
incertitude supple´mentaire sur l’estimation de la masse (de´ge´ne´rescence sur la mor-
phologie du halo). Sont application est donc limite´e, et plus encore pour l’e´tude d’un
e´chantillon d’amas lointains.
La troisie`me source d’effets de projection brie`vement mentionne´e ci-dessus est
la pre´sence le long de la ligne de vise´e de structures a` grande e´chelle, lie´e ou non
gravitationnellement a` l’amas (amas connecte´ a` un filament par exemple). De nom-
breuses e´tudes base´es sur diffe´rentes simulations nume´riques d’amas se sont penche´es
sur cette proble´matique (par exemple Cen (1997); Metzler et al. (2001); White et al.
(2002)). Globalement, elles montrent que ces structures introduisent une augmenta-
tion de l’incertitude sur la de´termination de la masse ainsi qu’un biais sur la mesure
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de celle-ci pour les structures lie´es a` l’amas.
Hoekstra (2001) a introduit de manie`re semi-analytique les effets des structures non
lie´es gravitationnellement a` l’amas dans les e´quations du lensing. Dans Hoekstra
(2003), il e´tudie ses re´percussions sur l’ajustement NFW des amas issus de simula-
tions nume´riques. Il montre que la contribution totale des structures le long de la
ligne de vise´e n’introduit pas de biais dans la mesure de la masse mais augmente
seulement l’incertitude sur son estimation, en particulier avec la me´thode non pa-
rame´trique qui utilise le signal de cisaillement dans les re´gions externes de l’amas.
D’autre part, il constate que les amas les plus sensibles aux effets de ces structures
a` grande e´chelle sont ceux a` bas redshifts. Pour des amas mi-distants, il en conclue
que l’erreur commise sur la masse est domine´e par l’incertitude lie´e a` l’ellipticite´
intrinse`que des galaxies lentille´es (table 2 de Hoekstra (2007)). Autrement dit, ces
effets sont trop faibles pour s’en soucier dans le cas pre´sent.
Pour re´sumer, l’analyse pre´sente´e dans ce chapitre va principalement nous fournir
une estimation parame´trique de la masse des amas a` partir de l’ajustement des profils
de cisaillement. La source majeure d’incertitude va eˆtre l’ellipticite´ intrinse`que des
galaxies et il n’est pas a` exclure que certains amas de l’e´chantillon pre´sentent une
estimation lensing de la masse fortement biaise´e a` cause de leur morphologie ou
bien de donne´es de qualite´ limite´e.
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Chapitre 5
Re´sultats
Chacun des 11 amas de l’e´chantillon a e´te´ analyse´ selon la me´thode de´crite dans le
chapitre pre´ce´dent. Dans cette dernie`re partie du manuscrit, je pre´sente des re´sultats
globaux qui se regroupent en 2 cate´gories : la comparaison des diffe´rents estimateurs
de masse et la corre´lation de celle-ci avec les autres grandeurs d’un amas.
Comme le nombre d’amas e´tudie´ reste relativement faible, il est tentant de re´aliser
une analyse plus approfondie de chacun d’eux, notamment ceux qui pre´sentent des
morphologies complexes. Certains de ces re´sultats individuels sont disponibles en an-
nexes. Pour chaque amas je donne son profil de cisaillement avec les meilleurs ajus-
tements SIS et NFW, ses cartes de masse, luminosite´ optique et brillance de surface
X, ainsi qu’une comparaison avec certains re´sultats trouve´s dans la litte´rature.
5.1 Comparaison des estimateurs lensing
Nous avons vu que la masse lensing d’un amas de galaxies peut eˆtre estime´e
graˆce a` diverses me´thodes : reconstruction parame´trique ou non, analyse a` une ou 2
dimensions. Les avantages et inconve´nients de chaque me´thode ont de´ja` e´te´ e´voque´s
et nous avons vu que les masses de´duites de l’ajustement des profils de cisaillement
sont a priori les plus pre´cises et les plus robustes. Je pre´sente ne´anmoins ici une
comparaison de ces masses avec celles de´duites de l’analyse non parame´trique a` une
dimension. Les masses obtnues avec Lenstool ou bien l’inte´gration des cartes de
densite´s calcule´es avec LensEnt2 ne sont pas utilise´es dans ce qui suit.
5.1.1 Choix du mode`le
La premie`re comparaison qui peut eˆtre e´ffectue´e consiste a` confronter les masses
de´duites de l’ajustement des profils de cisaillement soit par le mode`le SIS, soit par
le mode`le NFW.
Nous avons vu que pour des raisons de re´solution et d’incertitudes lie´es a` la zone
centrale, il est pre´fe´rable d’ajuster le mode`le NFW en fixant le parame`tre de concen-
tration a` une valeur typique des amas de l’e´chantillon. Une relation c(M, z) nous
indique que la valeur c200 = 4 est ide´ale dans le notre cas.
Commenc¸ons donc par regarder l’impact de cette simplification sur la masseM200. La
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Fig. 5.1: Comparaison des masses M200 (exprime´es en untie´ de 1015M#) de´duites de l’ajustement
des profils de cisaillement par le mode`le NFW en laissant la concentration libre dans un certain
intervalle (2 < c < 15) ou en la fixant a` une valeur typique (c = 4).
figure 5.1 montre ainsi la comparaison entre les 2 approches, le cas ou` c est conside´re´
comme parame`tre libre a une limite 2 < c < 15. En pratique, dans certains cas, les
donne´es conduisent a` des ajustements suffisamment de´ge´ne´re´s entre M200 et c pour
avoir des valeurs de la concentration supe´rieures a` 20 ce qui est irre´aliste. D’ou` le
choix de cete limitation.
On constate tout d’abord que, hormis RXJ1347, toutes les masses sont compatibles
a` 1σ, ce qui confirme que dans la majorite´ des cas, l’influence de la concentration
n’est pas suffisamment forte pour influer sur l’estimation de la masse par effet de
lentille gravitationnelle (rapport moyen 〈M2<c<15200 /M c=4200 〉 = 0.93± 0.14). Le fait que
les masses obtenues en laissant la concentration libre soient le´ge`rement infe´rieures
s’explique simplement par la valeur de la concentration correspondant aux meilleurs
ajustements. Dans la plupart des cas, celle-ci atteint la limite infe´rieure de l’inter-
valle autorise´, c = 2, a` cause du manque de contraintes sur la partie interne du profil
de cisaillement. Or nous avons vu qu’il existe une de´ge´ne´rescence M200 − c sur la
valeur du cisaillement re´duit g. Celle-ci implique qu’a` une concentration plus petite
correspond un M200 plus petit dans les re´gions les plus e´loigne´es du centre (figure
4.18), la` ou` le profil a le plus de poids statistique (proche du centre, c’est l’inverse,
a` un c plus grand correspond a` une masse plus petite). En fixant c = 4, on limite
alors cet effet, d’ou` des masses le´ge`rement supe´rieures.
Cette de´ge´ne´resence se traduit e´galement par une augmentation de l’intervalle en
M200 correspondant aux meilleurs ajustements et donc des barres d’erreurs statis-
tiques : le rapport moyen des erreurs relative vaut 〈(σM/M)c=4/(σM/M)2<c<15〉 =
0.77 ± 0.1. Le fait de fixer la concentration nous permet de gagner pre`s de 25%
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Fig. 5.2: Comparaison des masses M200 et masses SIS inte´gre´es dans R200 (exprime´es en untie´ de
1015M#) de´duites de l’ajustement des profils de cisaillement.
en pre´cision sur l’estimation de la masse (et c’est bien en pre´cision que l’on gagne
e´tant donne´ que nous venons de voir que les masses obtenues avec c = 4 sont certes
supe´rieures en moyenne mais < 10%).
On peut donc conclure de cette premie`re comparaison qu’il est avantageux de fixer
le parame`tre de concentration, au risque de biaiser quelque peu l’estimation de la
masse pour les amas ayant des concentrations extre`mes qui, en moyenne, sont des
cas marginaux.
Maintenant que nous nous sommes assure´s qu’ajuster le mode`le NFW avec un
seul parame`tre libre n’introduit pas d’effet syste´matique fort et au contraire ame´liore
la pre´cision des contraintes, on peut comparer les masses M200 avec celles de´duites
du profils SIS (figure 5.2)
MSIS(r = R200) =
∫
V200
ρSIS(r)dV
= 4pi
∫ R200
0
σ2v
2piGr2
r2dr
=
2σ2v
G
R200 (5.1)
Avec un rapport moyen 〈MSIS(r = R200)/M200〉 = 1.02 ± 0.06 et une valeur
similaire en R500, on en de´duit que nos donne´es ne permettent pas re´ellement de
distinguer entre les mode`les SIS et NFW. La` encore, cela est duˆ principalement au
manque de contraintes dans la zone centrale. Les profils de cisaillement sont en effet
les plus pre´cis dans les re´gions interme´diaires, la` ou` la pente logarithmique du profil
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NFW vaut ∼ −2, soit la valeur du mode`le SIS. D’autre part, en fixant le parame`tre
de concentration (son parame`tre de forme), l’ajustement du mode`le NFW revient a`
estimer sa normalisation (son parame`tre d’e´chelle), ∝M1/3200 en premie`re approxima-
tion, de la meˆme manie`re que pour le mode`le SIS. Dans les 2 cas, le cisaillement nous
autorise a` contraindre seulement la masse totale mais pas sa distribution radiale. On
remarquera e´galement que les pre´cisions sur la masse de´duites des 2 mode`les sont
e´quivalentes, rapport moyen de 1.00± 0.06 sur les erreurs relatives.
Les mode`les SIS et NFW aboutissent donc dans notre cas a` des re´sultats e´quivalents
sur la masse des amas, contrairement aux pre´dictions the´oriques selon lesquelles la
matie`re au sein des amas de galaxies suit une distribution proche du mode`le NFW et
non celle d’une SIS. Cependant, on peut se convaincre facilement que l’effet observe´
ici n’est qu’une conse´quence de l’e´tude d’amas a` hauts redshifts.
En effet, d’autres travaux mene´s sur des amas de galaxies a` des redshifts moins
e´leve´s montrent clairement un de´saccord entre les masses SIS et NFW. Par exemple
Okabe et al. (2010a) ont effectue´ la meˆme comparaison sur 22 amas de l’e´chantillon
LoCuSS, situe´s a` des redshifts 0.15 ≤ z ≤ 0.3. Bien que 13 de leurs 22 amas ont
des masses SIS et NFW compatibles, en moyenne leur masses SIS sont ∼ 20% plus
petites que les masses NFW. Les auteurs expliquent cela graˆce a` l’analyse de profils
de cisaillement moyenne´s sur plusieurs amas afin d’augmenter la pre´cision statis-
tique de l’ajustement. Ils montrent ainsi que le mode`le NFW est clairement favorise´
par rapport a` la sphe`re isotherme singulie`re en terme de qualite´ de l’ajustement.
Les e´carts qu’ils observent en terme de masse correspondent alors selon eux a` la
diffe´rence de forme entre les profils de cisaillement SIS et NFW (voir leur figure 8).
On pourra retenir que dans notre cas, on ne peut faire de distinction sur la distribu-
tion radiale de densite´ d’une manie`re parame´trique et que le signal de cisaillement
mesure´ nous autorise seulement a` estimer la masse totale de l’amas dans un rayon
donne´. Le redshift e´leve´ des amas e´tudie´s ici re´duit suffisament la densite´ de ga-
laxies sources disponibles ainsi que la re´solution angulaire du profil de cisaillement.
Cela s’ajoute aux effets de lentille forte dans la zone centrale et ne permet pas au
final d’avoir des contraintes fortes sur le signal de cisaillement proche de son centre,
la` ou` les diffe´rences entre un profil SIS et NFW sont les plus importantes. L’analyse
sera cependant focalise´e sur les re´sultats de l’ajustement du profil NFW afin d’avoir
des masses directement comparables avec d’autres e´tudes.
5.1.2 Analyse parame´trique ou non parame´trique
Nous venons de voir que l’approche parame´trique nous limite a` une estimation
de la masse totale. Sans forcement chercher a` de´terminer un profil de masse ou de
densite´ plus pre´cis, on peut regarder ce qu’il advient de l’estimation de cette masse
lorsqu’on s’affranchit de toute parame´trisation. La statistique ζc nous permet cela,
meˆme si les masses de´duites sont des masses projete´es, et donc pas comparables de
fac¸on directe aux masses parame´triques M3D200.
Commenc¸ons tout d’abord par rappeler que la statistique ζc donne une estimation
de la masse minore´e par une constante qui correspond a` la densite´ moyenne dans
la zone externe d’inte´gration r2 < r < rM . Nous avons vu qu’il est possible de faire
l’hypothe`se selon laquelle ce terme est ne´gligeable et donc non corrige´, mais aussi
5.1. COMPARAISON DES ESTIMATEURS LENSING 151
Fig. 5.3: Comparaison des masses projete´es (en unite´ de 1015M#, inte´gre´es jusqu’en R200) issues
de la statistiques ζc en ayant corrige´ ou non de la densite´ moyenne de l’anneau externe r2 < r < rM
estime´e a` partir du meilleur M200 et c = 4.
qu’il peut eˆtre estime´ a` partir des re´sultats de l’ajustement parame´trique. La figure
5.3 pre´sente la comparaison entre les masses de´duites avec ou sans la prise en compte
de ce terme.
Les masses ont e´te´ de´termine´es en utilisant pour les 2 rayons d’inte´grations r2 = rmax
et rM = r2 + 5′, ou` rmax est le rayon utilise´ comme borne supe´rieure lors de l’ajus-
tement des profils de cisaillement. Augmenter r2 revient a` inclure dans le calcul une
partie du profil mal contrainte, le re´duire implique une diminution de l’intervalle
disponible pour re´aliser l’inte´grale ζc.
Comme on peut le constater sur la figure 5.3, les diffe´rences entre les 2 me´thodes
restent minimes, avec en moyenne 〈Mcorr/M〉 = 1.08 ± 0.03, soit des masses ∼ 8%
plus grandes lorsque l’on corrige l’estimation de la densite´ moyenne dans l’anneau
externe. L’absence de cas pour lesquels il y aurait une grande diffe´rence entre les 2
estimations te´moigne de l’absence de structure suffisamment massive pour perturber
de manie`re significative le cisaillement dans la zone externe. L’hypothe`se de suppo-
ser que la seule masse pre´sente dans cette re´gion est celle associe´e a` l’amas est donc
a priori valide´e (cependant l’utilisation de quantite´s moyenne´es autour de l’amas ne
permet pas d’exclure la pre´sence de structures locales).
Le rapport moyen de 1.08 calcule´ ici est obtenu avec c = 4 pour tous les amas.
L’estimation de la masse dans l’anneau externe de´pend de la concentration utilise´e
pour effectuer la projection. Avec c = 2 j’obtiens une correction moyenne d’environ
11% et 5% pour c = 8 : la concentration n’influence que relativement peu la masse
ζc, avec des variations infe´rieures a` l’erreur statistique typique ∼ 20%. Cela signifie
que les rayons r2 et rM sont suffisamment loin du centre de l’amas pour ne´gliger
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Fig. 5.4: Comparaison des masses projete´es (en unite´ de 1015M#, calcule´es en R200) issues de la
statistiques ζc avec les masses 3D M200 estime´es a` partir des ajustements NFW.
l’impact de la concentration, mais assez proches pour que la masse contenue dans
l’anneau externe influence a` hauteur d’environ 10% l’estimation finale selon que l’on
corrige ou non celle-ci.
Comparer les masses non parame´triques avec les masses issues de l’ajustement
des profils de cisaillement ne´cessite une e´tape de projection ou de´projection selon
que l’on veut comparer des masses cylindriques ou sphe´riques. En effet, les masses
projete´es le long de la ligne de vise´e de la statistique ζc doivent eˆtre plus grandes
que les M200 tri-dimensionnelles, et ce d’autant plus que l’on se rapproche du centre
de l’amas. Dans un premier temps j’ai donc examine´ ce rapport pour chacun des
amas (figure 5.4).
Comme on peut le constater, 7 des 11 amas ont des masses projete´es infe´rieures aux
masses 3D, contrairement a` ce qui est attendu. Le rapport moyen de 〈Mζ/M200〉 =
0.93± 0.15 montre qu’on a clairement un proble`me.
Si l’on admet comme parame`tre de concentration typique des amas de l’e´chantillon
c200 = 4, on peut convertir les M200 en masses projete´es et les comparer aux masses
ζc. Cela donne un rapport moyen 〈Mζ/M2D200〉 = 0.73 ± 0.12 : les masses non pa-
rame´triques sont ∼ 25% infe´rieures aux masses 2D NFW malgre´ des erreurs relatives
e´quivalentes.
La question est donc de savoir pourquoi et dans quelle mesure les masses ζc sont
sous-estime´es et/ou lesM200 sphe´riques surestime´es. Pour essayer d’y voir plus clair,
on peut re´aliser la meˆme comparaison a` un rayon plus proche du centre de l’amas.
On dispose alors d’un intervalle de rayons plus grand pour le calcul de l’inte´grale ζc
et on peut donc espe´rer obtenir des estimations plus robustes. En me plac¸ant a` R500,
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Fig. 5.5: Influence du parame`tre de concentration c200 sur le rapport entre masse cylindrique et
masse sphe´rique (partie supe´rieure) ainsi que sur le rapport entre la masse virielleM200 et la masse
prise a` un contraste de densite´ ∆ diffe´rent (partie infe´rieure).
j’obtiens 〈Mζ/M500〉 = 1.07± 0.16 et 〈Mζ/M2D500〉 = 0.79± 0.12 : les masses projete´es
ne sont toujours pas significativement supe´rieures aux masses sphe´riques et sont
compatibles avec les masses M2D500 a` seulement 1.75σ. Le fait que la situation soit
le´ge`rement meilleure qu’en R200 (masses compatibles a` 2.25σ) sugge`re ne´anmoins
que les masses ζc sont sous-estime´es de manie`re ge´ne´rale. Les raisons peuvent eˆtre
multiples : moins de points d’inte´grations, signal de cisaillement moins fort, influence
des structures distantes de l’amas, ...
Bien entendu, la comparaison de masses sphe´riques et cylindriques va de´pendre
du parame`tre de concentration utilise´ pour la projection. Aussi, plusieurs tests ont
montre´ que les variations obtenues graˆce a` l’influance de c sur les transformations
M200 −M2D200, M200 −M500 et M500 −M2D500 (voir figure 5.5) permettent d’obtenir un
meilleur accord, notamment en R500 la` ou` l’impact de la concentration se fait plus
grand. Si on ajoute a` cela le fait que ces masses 2D sont mesure´es sur la partie
externe du profil de cisaillement la` ou` le signal est le plus faible, l’hypothe`se la plus
probable est donc qu’elles sont sous-estime´es par rapport aux masses parame´triques
et non l’inverse.
5.1.3 Re´sume´ des contraintes
Pour chaque amas je dispose donc d’une estimation de M200 et σv. De ces 2 va-
leurs sont de´duites les masses M500, les masses projete´es M2D200 et M
2D
500, les rayons
correspondants R200 et R500, ainsi que le rayon d’Einstein θE, meˆme si cette dernie`re
quantite´ est a` manipuler avec pre´cautions car elle de´pend de la distribution en
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Tab. 5.1: Re´sultats de l’ajustement des profils de cisaillement par le mode`le NFW avec c = 4 et le
mode`le SIS. Le mode`le SIS donne la dispersion de vitesse σv et le rayon d’Einstein θE . Le mode`le
NFW permet d’estimer masse et rayon au contraste de densite´ voulu, ici en ∆ = 200 et ∆ = 500.
Amas
M200 M500 σv θE R200 R500
(1015h−170 M") (10
15h−170 M") (km.sec
−1) (”) (h−170 kpc) (h
−1
70 kpc)
MS0015 2.56+0.49−0.41 1.77
+0.34
−0.29 1492
+86
−90 16.9
+1.8
−2.1 2331
+134
−134 1519
+87
−87
MS0451 1.44+0.30−0.26 1.00
+0.21
−0.18 1282
+74
−89 12.9
+1.5
−1.7 1919
+123
−124 1251
+80
−81
RXJ0856 0.78+0.12−0.15 0.54
+0.09
−0.11 1002
+54
−68 11.4
+1.1
−1.6 1648
+81
−116 1074
+53
−75
RXJ0943 0.93+0.18−0.21 0.64
+0.12
−0.15 1089
+62
−98 12.9
+1.6
−2.2 1768
+94
−156 1152
+62
−102
RXJ1003 0.74+0.18−0.13 0.51
+0.13
−0.09 988
+68
−74 10.4
+1.5
−1.5 1688
+92
−145 1100
+60
−94
RXJ1120 0.59+0.26−0.15 0.41
+0.18
−0.10 1021
+93
−108 6.6
+1.4
−1.3 1459
+131
−153 951
+85
−100
MACSJ1206 1.51+0.28−0.18 1.05
+0.19
−0.12 1287
+53
−63 17.2
+1.5
−1.6 2031
+114
−86 1324
+74
−56
MS1241 1.39+0.30−0.30 0.96
+0.20
−0.21 1229
+105
−86 11.9
+1.9
−1.7 1885
+127
−145 1229
+82
−95
RXJ1347 2.56+0.32−0.31 1.77
+0.22
−0.21 1496
+56
−64 22.8
+1.8
−1.9 2399
+98
−100 1564
+64
−65
MS1621 1.23+0.20−0.22 0.85
+0.14
−0.15 1199
+62
−81 15.7
+1.7
−2.0 1899
+97
−119 1237
+63
−77
RXJ2228 0.85+0.21−0.18 0.59
+0.14
−0.12 1053
+80
−83 12.4
+2.1
−1.8 1684
+129
−123 1097
+84
−80
redshifts des galaxies utilise´es lors de l’analyse lensing.
Meˆme si leur valeurs sont discutables, j’ai e´galement pour chaque amas une estima-
tion des masses non parame´triques inte´gre´es dans les rayons R200 et R500, calcule´es
graˆce a` la statistique ζc corrige´es de l’anneau externe.
Les valeurs de R200 de l’analyse lensing 1D donnent quant a` elles acce`s a` la richesse
et a` la luminosite´ optique de l’amas, calcule´es avec les galaxies de la se´quence de
elliptiques.
Toutes ces valeurs sont regroupe´es dans les tables 5.1, 5.2 et 5.3. Je tiens a` pre´ciser
ici que les erreurs associe´es sont uniquement des erreurs statistiques. En toute ri-
gueur, il aurait fallu e´galement tenir compte des limitations pre´sente´es en fin du
chapitre pre´ce´dent. Par exemple, il faudrait ajouter quadratiquement les dispersions
dues aux effets de projections ou l’incertitude sur la valeur du facteur ge´ome´trique
(soit multiplier par un facteur ∼ √2 les valeurs donne´es ici). Cependant ce sont des
erreurs syste´matiques et donc leur effet est global sur l’e´chantillon et ne va pas in-
fluencer la comparaison avec les re´sultats X ou bien la calibration des lois d’e´chelle,
bien qu’elles repre´sentent une source supple´mentaire de dispersion.
Tous les re´sultats ont e´te´ calcule´s dans une cosmologie ΛCDM standard avec Ωm =
0.3, ΩΛ = 0.7, w = −1 et H0 = 70 km.sec−1Mpc−1
5.2 Comparaison des masses X et lensing
Maintenant que nous disposons de nos masses lensing, on va pouvoir les com-
parer aux masses obtenues a` partir des donne´es de XMM-Newton. L’analyse X
telle qu’elle a e´te´ re´alise´e fournit pour chaque amas, en plus d’une estimation de
sa tempe´rature et de sa luminosite´ X, un profil de masse non projete´e et non pa-
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Tab. 5.2: Masses cylindriques obtenues graˆce a` la statistiques ζc inte´gre´es dans R200 et R500. Sont
e´galement pre´sente´es les masses NFW projete´es.
Amas
M2D200 Mζc(R200) M
2D
500 Mζc(R500)
(1015h−170 M") (10
15h−170 M") (10
15h−170 M") (10
15h−170 M")
MS0015 3.27+0.62−0.53 2.24± 0.43 2.39+0.45−0.38 1.88± 0.29
MS0451 1.84+0.38−0.33 1.28± 0.30 1.34+0.28−0.24 0.80± 0.19
RXJ0856 1.00+0.16−0.19 0.65± 0.14 0.73+0.12−0.14 0.53± 0.09
RXJ0943 1.18+0.23−0.27 0.97± 0.18 0.86+0.17−0.20 0.77± 0.12
RXJ1003 0.94+0.23−0.17 0.80± 0.19 0.69+0.17−0.12 0.73± 0.12
RXJ1120 0.75+0.33−0.19 0.55± 0.19 0.55+0.24−0.14 0.45± 0.11
MACSJ1206 1.93+0.36−0.23 1.37± 0.22 1.41+0.26−0.17 1.12± 0.14
MS1241 1.78+0.38−0.38 1.50± 0.30 1.30+0.27−0.28 1.15± 0.19
RXJ1347 3.27+0.41−0.39 1.86± 0.26 2.38+0.30−0.29 1.68± 0.18
MS1621 1.57+0.25−0.28 0.82± 0.14 1.14+0.18−0.20 0.86± 0.11
RXJ2228 1.09+0.26−0.22 0.99± 0.16 0.79+0.19−0.16 0.56± 0.10
Tab. 5.3: Grandeurs optiques des amas : richesse et luminosite´ inte´gre´es sur le catalogue des
galaxies de la se´quence des elliptiques a` l’inte´rieur de R200 (de´duit de l’analyse lensing). Les
luminosite´s sont en unite´s de 1010h−270 L#.
Amas
N200 L200 LBCG
(1010h−270 L") (10
10h−270 L")
MS0015 57± 8 354± 9 20.56± 0.09
MS0451 32± 6 261± 6 16.41± 0.06
RXJ0856 22± 5 134± 2 15.70± 0.03
RXJ0943 57± 8 419± 12 17.92± 0.02
RXJ1003 20± 5 183± 11 24.74± 0.05
RXJ1120 26± 5 172± 9 24.86± 0.30
MACSJ1206 72± 8 551± 6 27.45± 0.05
MS1241 28± 5 190± 7 14.36± 0.04
RXJ1347 46± 7 373± 5 32.64± 0.07
MS1621 36± 6 231± 9 18.64± 0.04
RXJ2228 73± 11 499± 47 18.24± 0.05
rame´trique. Afin de pouvoir effectuer la comparaison avec les re´sultats lensing, cha-
cun de ces profils a e´te´ ajuste´ par le mode`le NFW. Du fait de la re´solution de la zone
centrale (de l’ordre de 15” a` 1 keV), les donne´es permettent d’estimer le parame`tre
de concentration, contrairement a` l’analyse lensing. D’autre part, comme l’e´mission
X de´croit rapidement avec le rayon (car proportionnelle au carre´ de la densite´ du
gaz), les profils de tempe´rature ne peuvent eˆtre mesure´s jusqu’a` R200. L’ajustement
des profils de masse est donc re´alise´ en terme de (M500, c500) afin d’e´viter toute ex-
trapolation.
Il existe un certain nombre de travaux sur la comparaison des estimateurs X et
lensing (weak ou strong) : par exemple Miralda-Escude & Babul (1995); Wu &
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Fig. 5.6: Comparaison des masses MX500 de´duites de l’ajustement des profils de masse non pa-
rame´triques et des MWL500 de´duites de l’ajustement des profils de cisaillement.
Fang (1996); Allen (1998); Zhang et al. (2008, 2010); Mahdavi et al. (2008); Ri-
chard et al. (2010). Pourtant, dans la plupart des cas, ces e´tudes compilent des
re´sultats sur des amas spe´cifiques et non sur des e´chantillons cohe´rents, ce qui intro-
duit ne´cessairement un biais sur les re´sultats globaux. La nouveaute´ apporte´e par
mon travail se situe principalement a` ce niveau puisqu’il se base sur un e´chantillon
d’amas construit de manie`re a` eˆtre repre´sentatif et non biaise´, et analyse´ de manie`re
similaire pour tous les amas. De plus, ceux-ci sont a` des redshifts relativement
e´leve´s, ce qui est e´galement novateur. L’e´tude probablement la plus a` meˆme a` eˆtre
compare´e a` mon e´tude est celle mene´e par Zhang et al. (2010) sur les amas de
l’e´chantillon LoCuSS situe´s a` des redshifts plus petits.
5.2.1 Re´sultats
La figure 5.6 pre´sente la comparaison des masses M500 X et lensing pour les 11
amas de l’e´chantillon.
On peut constater tout d’abord que l’accord entre les 2 estimateurs est loin d’eˆtre
parfait pour tous les amas et une nette dispersion est visible. 5 amas ont une masse
lensing supe´rieure a` la masse X, dont 4 de manie`re prononce´e. Pour les 6 autres
amas, les 2 estimations sont compatibles dans une limite de 1σ. 3 d’entre eux ont
une masse X infe´rieure a` la masse lensing, les 3 autres ont une masse X supe´rieure.
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En terme de rapport moyen, on obtient en ∆ = 500 :
〈MWL/MX〉 = 1.92± 1.51
〈(M/σM)X〉 = 6.9± 3.3
〈(M/σM)WL〉 = 5.3± 1.3
(5.2)
Le rapport des masses est tre`s disperse´ ce qui rend sa valeur moyenne peu signifi-
cative pour mettre en lumie`re un biais syste´matique entre les 2 me´thodes. D’autre
part, on constate que les massesX sont en moyenne mieux contraintes que les masses
lensing, ce qui favorise leur utilisation pour contraindre les lois d’e´chelles.
La question est donc de savoir pourquoi certains amas ont des masses si incom-
patibles. Une e´tude plus approfondie au cas par cas permet d’obtenir plus d’infor-
mations (voir annexes). Par exemple, MS0016 semble eˆtre en connexion avec une
structure a` grande e´chelle si l’on se base sur la distribution des galaxies autour de
l’amas (Tanaka et al. 2009). Cette structure est e´galement pre´sente sur la carte de
masse lensing, ce qui peut donc potentiellement affecter l’estimation de la masse
de cet amas par effet de lentille gravitationnelle (contrairement a` l’analyse X qui
utilise un champ de vue plus re´duit). Cela sera d’autant plus vrai si la structure
est allonge´e dans la direction de la ligne de vise´e puisque le lensing est sensible
a` la masse projete´e. Si cette structure ne posse`de pas d’e´mission X suffisamment
grande, elle n’affectera pas l’estimation hydrostatique de la masse du halo princi-
pal. Des effets de projections similaires a` ceux e´voque´s au chapitre pre´ce´dent pour
l’amas A1689 peuvent a priori expliquer cet e´cart entre les 2 me´thodes, e´cart ob-
serve´ e´galement par exemple par Hoekstra (2007) qui obtient une masse lensing
M200 = 2.7
+9.0
−8.4 × 1015h−1100M".
Pour RXJ1347, nous avons vu plus haut que la masse obtenue avec c = 4 est plus
e´leve´e d’environ ∼ 25% que celle obtenue avec c libre. Cette dernie`re est en fait
e´gale a` l’estimation X : la diffe´rence observe´e ici n’est a priori qu’une conse´quence
de la me´thode d’ajustement. Cet amas n’est donc finalement pas proble´matique,
meˆme si d’autres e´tudes ont releve´ une certaine inconsistence entre les estimations
X, lensing et dynamique en particulier au centre de l’amas (voir annexes et Cohen
& Kneib (2002); Gitti et al. (2007) par exemple). En effet, cet amas est probable-
ment en phase de fusion comme le laisse sugge´rer la pre´sence de 2 galaxies cD en
son centre ainsi qu’une variation importante de la tempe´rature. Une sous-structure
est e´galement observe´e dans la partie sud-est et te´moigne d’une fusion re´cente ou
en cours de route (Gitti et al. 2007). Notre estimation lensing de la masse de cet
amas est en accord avec les re´sultats re´cents de Bradacˇ et al. (2008) qui obtiennent
e´galement des masses X et lensing cohe´rentes entre elles. Leur ajustement NFW
donne rs = 350 ± 100 kpc avec c = 6, soit une masse M200 ∼ 2 × 1015M" com-
patible avec notre valeur M ∼ 1.8 × 1015 avec c libre et proche de l’estimation
M200 = 2.56± 0.3 avec c = 4.
MS1241 a quant a` lui un profil de cisaillement tre`s bruite´ et ponctue´ par des zones ou`
le signal est nul. Cela rend naturellement plus que douteuse son estimation lensing de
la masse. Cet amas a en effet les masses les plus incompatibles avecMWL/MX ∼ 6.2.
Le manque d’observations sur cet amas et l’absence dans la litte´rature d’autres es-
timations lensing ne permet pas de comple`tement statuer sur la qualite´ de notre
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estimation weak lensing. D’autre part, si l’on regarde la re´partition spatiale des ga-
laxies elliptiques de cet amas, on constate que celle-ci est loin d’eˆtre parfaitement
sphe´rique avec une seule composante majeure. On peut faire le meˆme constat sur
la carte de masse non parame´trique dont le centre est loin d’eˆtre domine´ par une
composante sphe´rique et lisse. La carte de brillance de surface X re´ve`le e´galement
une forme globalement elliptique, e´tire´e dans la direction nord-sud avec la pre´sence
d’une le´ge`re composante supple´mentaire au halo principal, au sud de celui-ci. On
peut donc faire l’hypothe`se que cet amas n’est pas en e´quilibre dynamique et que sa
masse X est potentiellement sous-estime´e.
RXJ1003 et MS1621 sont semblables a` MS1241 pour ce qui est de leur distribution
des galaxies elliptiques. RXJ1003 pre´sente clairement 2 groupes distincts se´pare´s
de seulement 145”, soit environ 800 kpc (aussi pre´sents sur la carte de brillance de
surface X). Cela ouvre la possibilite´ a` une phase de fusion et donc a` une estimation
hydrostatique de la masse biaise´e. Le pic de la carte de masse semble eˆtre localise´
entre ces 2 groupes meˆme si cela est potentiellement duˆ a` un manque de re´solution
de la carte qui est lisse´e avec une ICF de largeur 150”. Le pic d’e´mission X se situe
quant a` lui sur le groupe le plus lumineux alors que la galaxie la plus brillante est
situe´e dans le second (les 2 BCG ont cependant des luminosite´s comparables).
Pour MS1621, la carte de masse lensing pre´sente un certain de´calage par rapport
a` la carte de luminosite´ optique et celle de brillance de surface X qui ont le meˆme
centre. Cela laisse supposer un proble`me avec l’analyse lensing pour cet amas, meˆme
si un e´pisode de fusion de 2 sous-amas peut engendrer de tels e´carts puisque du-
rant la phase de fusion l’e´mission X ne suit pas la distribution de matie`re noire
(voir par exemple le bullet − cluster, Bradacˇ et al. (2006)). Une telle probabilite´
d’un e´tat dynamique perturbe´ est renforce´e par la pre´sence d’une seconde structure
a` ∼ 350” (soit ∼ 2Mpc) du centre de l’amas, structure de´tecte´e sur la carte de
brillance de surface X et sur la carte de luminosite´. Notre estimation lensing de la
masse M200 = 1.23± 0.2× 1015M" est par ailleurs en accord avec la valeur obtenue
par Hoekstra (2007), M200 - 1.47± 0.5× 1015M".
Au final, 7 des 11 amas de l’e´chantillon ont des masses X et lensing plutoˆt en bon
accord. Cela est d’autant plus vrai si on conside`re les 4 amas qui posent proble`mes
comme des cas particuliers et qu’on calcule le rapport des masses sans eux puis-
qu’on obtient 〈MWL/MX〉 = 1.04± 0.14, soit un accord dans une limite de 1σ entre
les 2 estimateurs. Un tel rapport ne permet donc pas de statuer sur la pre´sence de
syste´matiques associe´es a` l’une ou l’autre des 2 me´thodes. Les e´carts importants
observe´s pour les 4 amas proble´matiques sont probablement dus en majeure partie a`
des e´tats dynamiquement perturbe´s par des e´pisodes re´cents ou pre´sents de fusion de
sous-structures avec le halo principal. Ces amas aux morphologies complexes mettent
a` mal l’hypothe`se hydrostatique qui donne une estimation de la masse infe´rieure a`
l’estimation lensing.
Jusqu’ici, nous avons confronte´ les masses en ∆ = 500, afin de ne pas extrapoler
le profil de masse X. Cependant, cela suppose de convertir lesM200 lensing enM500,
transformation qui de´pend de la concentration de l’amas (cf figure 5.5). Or, bien que
l’ajustement des profils de cisaillement n’a pas re´ve´le´ d’influence forte du parame`tre
de concentration sur M200, on peut se demander dans quelle mesure la comparaison
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X et lensing va de´pendre de celui-ci.
Sur la figure 5.5, la courbe rouge de la partie infe´rieure repre´sente ce rapport
M200/M500 = f(c200). Comme on peut le constater, si on prend comme re´fe´re´nce
c = 4 pour laquelleM200/M500 - 1.45, alors des valeurs de c relativement ”extre`mes”
donnent un rapport de - 1.72 pour c = 2 et - 1.18 pour c = 20, soit une diffe´rence
relative de±18.5% par rapport au cas c = 4. En jouant sur c on peut donc faire varier
les masses de plus ou moins 20% lors du passage d’un rayon a` un autre, une valeur
de l’ordre de grandeur de leur incertitude. Cela peut e´ventuellement permettre de
modifier la dispersion autour du rapport moyen MX/M lensing mais les cas les plus
proble´matiques le resteront malgre´ ces ajustements.
Si on se place en ∆ = 200 et que l’on convertit les MX500 en M200 graˆce a` l’estimation
des cX500, on obtient 〈MWL/MX〉 = 2.06 ± 1.84 et 〈MWL/MX〉 = 1.03 ± 0.20 sans
MS1241, MS1621, RXJ1003 et MS0016, soit des valeurs similaires a` celles calcule´es
pre´ce´demment en ∆ = 500. Les diffe´rences entre les estimateurs X et lensing ne
sont donc pas lie´es a` des histoires de concentration et refle`tent bien des proble`mes
inhe´rents aux 2 me´thodes ou dans les donne´es utilise´es.
5.2.2 Comparaisons des estimateurs X et lensing obtenues
sur d’autre e´chantillon d’amas
Les re´sultats de la comparaison des 2 me´thodes ont re´ve´le´ un accord plutoˆt bon
sur les masses obtenues mis a` part 4 amas avec une estimation lensing bien plus
grande. Est-ce le fruit du hasard, l’influence du redshift e´le´ve´ des amas, une ma-
nifestation des proprie´te´s intrinse`ques des amas, des proble`mes dans les donne´es
ou dans les me´thodes ? Pour essayer d’avoir un regard plus critique sur les re´sulats
pre´sente´s ci-dessus, faisons un petit tour d’horizon des comparaisons entre les esti-
mations X et lensing de la masse d’amas de galaxies effectue´es par d’autres groupes
sur des e´chantillons d’amas.
Zhang et al. (2008) ont compare´ leur analyse X sur des donne´es XMM-Newton
de plusieurs amas de le´chantillon LoCuSS avec les estimations lensing publie´es par
Bardeau et al. (2007) et Dahle (2006) . En tout ils ont ainsi 19 amas proches. Ils
obtiennent MWL500 /M
X
500 = 1.7± 0.2 pour les amas de Dahle (2006) et MWL500 /MX500 =
1.1± 0.2 pour les amas de Bardeau et al. (2007). Ils expliquent que la taille limite´e
du champ de vue des observations utilise´es pour estimer les masses lensing dans
Dahle (2006) peut eˆtre a` l’origine d’un rapport si e´leve´.
Plus re´cemment Mahdavi et al. (2008) ont e´tudie´ de manie`re homoge`ne 18 amas
majoritairement proches (z < 0.2) a` partir de donne´es CFHT et Chandra. Leur
analyse donne un rapportMWL/MX = 0.97±0.07 a` R2500 etMWL/MX = 1.28±0.09
a` R500. Une telle inversion est e´galement observe´e dans les re´sultats de simulations
nume´riques (Nagai et al. (2007); Lau et al. (2009); Meneghetti et al. (2010) par
exemple), lesquelles montrent qu’une source de pression non thermique provoque
une sous-estimation syste´matique des masses hydrostatiques (pression de turbu-
lence associe´e a` des mouvements de groupe du milieu intra-amas). Au passage, no-
tons que leur e´chantillon inclut l’amas MS1621 e´tudie´ ici. Leur masse lensing de
0.76± 0.27× 1015M" est en bon accord notre estimation, 0.85± 0.15× 1015M".
La dernie`re e´tude en date est e´galement base´e sur les amas LoCuSS. De la meˆme
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manie`re que Mahdavi et al. (2008) et que les travaux pre´sente´s dans cette the`se,
les travaux de Zhang et al. (2010) reposent sur un e´chantillon cohe´rent et analyse´
d’une seule et meˆme manie`re pour tous les amas, ce qui permet d’e´viter tout biais
de se´lection et rend les re´sultats plus significatifs. Ces auteurs ont donc analyse´
12 amas proches (z - 0.2) avec des donne´es Subaru pour l’e´tude lensing et des
donne´es XMM-Newton pour l’analyse X. Pour l’e´chantillon complet, ils obtiennent
MWL/MX = 1.01 ± 0.07 en R500, soit la meˆme tendance que celle observe´e par
Mahdavi et al. (2008) mais avec un effet sensiblement moins prononce´. En distin-
guant les amas de morphologie X perturbe´e ou non, ils notent une diffe´rence avec
MWL/MX = 1.10 ± 0.06 pour les amas non perturbe´s et MWL/MX = 0.94 ± 0.12
pour les autres. Cela souligne les lacunes de l’hypothe`se hydrostatique pour ces amas
en phase de fusion. Avec cette distinction, leur rapport de masse est plus proche des
re´sultats de Mahdavi et al. (2008) et confirme donc la tendance de l’analyse lensing
a` sur-estimer les masses par rapport a` l’analyse X. Ils reportent e´galement une
de´pendance avec le rayon du rapport entre les 2 masses, a` savoir comme pour Mah-
davi et al. (2008) un rapport X/WL plus grand plus on s’approche du centre.
Ce qui ressort de ces diffe´rents travaux est que de manie`re ge´ne´rale, les masses
lensing sont plus grandes que les masses X, un re´sulat en accord avec les travaux
mene´s ici. Si on se re´fe`re en particulier aux e´tudes de Mahdavi et al. (2008) et Zhang
et al. (2010) alors notre rapport moyen sur les 7 amas 〈MWL/MX〉 = 1.04± 0.14 est
compatible avec les re´sultats obtenus a` plus bas redshifts.
La dispersion sensiblement plus importante que nous avons (autre que celle due aux 4
amas) est probablement un effet direct du redshift plus e´leve´ de notre e´chantillon.
Par exemple, le manque d’information pour caracte´riser c200 qui se re´percute sur
l’estimation de M200 et sur la conversion en M500 ou bien la probabilite´ plus grande
d’avoir des amas non relaxe´s et des phases de fusions.
On peut donc eˆtre rassure´ quant a` la qualite´ de l’e´tude mene´e ici et a` la validation
des 2 me´thodes. Pour ce qui est des conclusions physiques a` tirer de la comparaison
des 2 estimateurs, comme l’analyse pousse´e de la morphologie X avec notamment
la classification relaxe´/non relaxe´ n’est pas encore disponible, on ne peut pas pour
l’instant mettre en lumie`re une e´ventuelle de´pendance avec l’e´tat dynamique de
l’amas. D’autre part, le manque de re´solution spatiale de l’analyse lensing limite
fortement une e´tude de la comparaison X et lensing en fonction du contraste de
densite´ ∆.
5.2.3 Analyse combine´e X + lensing
Un moyen d’e´viter de devoir e´tudier les amas au cas par cas pour ensuite choisir
laquelle des 2 me´thodes est la plus approprie´e consiste a` combiner les 2 jeux de
donne´es. Plusieurs travaux ont de´ja` e´te´ mene´s dans ce sens, combinant donne´es X,
dynamique et lensing, a` la fois dans le re´gime fort et faible.
Par exemple, Lemze et al. (2008) et Morandi et al. (2010a) ont associe´ X et strong
lensing pour e´tudier l’amas A1689 et tenter de re´concilier ces 2 estimateurs qui
donnent des re´sultats fortements incompatibles. Leur me´thode consiste a` maximi-
ser la fonction de vraissemblance L = LWL × LX , ce qui revient a` minimiser une
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somme de χ2. Dans ces 2 e´tudes base´es sur des mode`les NFW, le χ2lensing s’obtient
par la comparaison du profil de masse projete´e non parame´trique avec les pre´dictions
the´oriques. χ2X est quant a` lui base´ sur le profil de tempe´rature projete´e pour Mo-
randi et al. (2010a) et sur le profil de brillance de surface X pour Lemze et al.
(2008). Notons e´galement que Morandi et al. (2010a) introduisent un parame`tre de
biais sous la forme d’un terme additif dans la matrice de covariance de la fonction
de vraissemblance lensing ce qui permet plus de flexibilite´ qu’une simple somme de
χ2.
Mahdavi et al. (2007) ont quant a` eux de´veloppe´ une me´thode plus pousse´e qui
inclue notamment les donne´es SZ. Leur point de de´part consiste a` distinguer le po-
tentiel gravitationnel en ses 3 composantes, la matie`re noire, le gaz et la composante
stellaire. Chacune est caracte´rise´e par un mode`le parame´trique donne´ typique. Une
fois ces mode`les spe´cifie´s, la tempe´rature est de´duite de l’e´quilibre hydrostatique et
sert ensuite a` calculer la fonction de refroidissement ∆c(T ). Celle-ci donne avec la
densite´ du gaz l’e´missivite´ X de l’amas qui est ensuite proje´te´e et convolue´e avec un
mode`le de PSF pour eˆtre finalement compare´e aux observations X. Pour les donne´es
lensing, le profil de masse totale permet de calculer le profil de convergence κ et
donc le cisaillement re´duit g(r) = (κ(< r) − κ(r))/(1 − κ(r)) qui est compare´ au
profil mesure´ de manie`re classique.
Cette me´thode est plus complexe et un grand nombre de parame`tres libres ne´cessitent
d’eˆtre contraints en meˆme temps. Cela requiert des donne´es de grande qualite´. Il est
e´vident que pour les amas de l’e´chantillon e´tudie´ ici, du fait de leur redshift e´leve´,
une telle analyse n’est pas envisageable. C’est pourquoi j’ai choisi dans un premier
temps de re´aliser une e´tude combine´e base´e simplement sur une minimisation du χ2
somme d’une partie lensing base´e sur le profil de cisaillement re´duit et d’une partie
X base´e sur le profil de masse non parame´trique. Cette approche simple a l’avantage
d’utiliser le produit fini de l’analyse X et donc ne ne´cessite pas de refaire une partie
du traitement.
Pour chaque amas, j’ai donc cherche´ le mode`le NFW qui minimise ce χ2 total.
Comme pour l’analyse lensing seule, j’ai effectue´ l’ope´ration sur une centaine de
re´alisations Monte Carlo des profils de masse X et des profils de cisaillement afin
d’en de´duire une erreur statistique sur les parame`tres de l’ajustement (M500, c500).
Pour juger de l’effet de la combinaison des 2 jeux de donne´es, j’ai compare´ sur les
figures 5.7 et 5.8 les masses de´duites de l’analyse combine´e avec les masses X et les
masses lensing.
En terme de moyenne on obtient 〈MX+WL/MX〉 = 1.14±0.44 et 〈MX+WL/MWL〉 =
0.80 ± 0.31. On peut constater sur la figure 5.7 que 7 des 11 amas ont des masses
X et X +WL semblables, ce qui sugge`re une nette pre´ponde´rence des donne´es X
dans l’analyse combine´e. Pour les amas qui ont des masses X et lensing fortement
incompatibles, 2 d’entre eux, MS0016 et MS1241, sont clairement contraints en ma-
jeure partie par le profil de masse X. MS1621 et RXJ1003 semblent toujours aussi
proble´matiques mais comme on le voit sur la figure 5.8, leur masses combine´es sont
sensiblement plus faibles que les masses lensing et donc plus proches des estimations
X.
Il n’est pas e´tonnant de constater un tel comportement vu la pre´cision typique des
profils de masse X, notamment dans la zone centrale. Ces points avec une incer-
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Fig. 5.7: Comparaison entre les massesMX500 et les massesM
X+WL
500 (masses en unite´ de 1015M#).
Fig. 5.8: Comparaison entre les massesMWL500 et les massesM
X+WL
500 (masses en unite´ de 1015M#).
titude tre`s faible dominent le χ2 et donc favorisent les donne´es X. D’autre part,
pour faire l’ajustement combine´ de manie`re cohe´rente, j’ai laisse´ libre la valeur de
la concentration c. Or nous avons vu que, meˆme si cela n’affecte pas la valeur de
la masse de´duite du profil de cisaillement, cela influe de manie`re significative sur sa
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pre´cision. En faisant cela, les donne´es lensing perdent donc un peu de leur poids
statistique lors de l’ajustement global.
En pratique, je me suis limite´ a` 2 < c < 15, ce qui explique le comportement
”e´trange” de RXJ0943 sur les figures 5.7 et 5.8. En effet, cet amas qui est claire-
ment dynamiquement perturbe´ (deux pics d’e´mission X en son centre), a un profil
de masse incompatible avec un mode`le NFW dans la zone centrale. La valeur de sa
masse X a` e´te´ obtenue pour c = 0.01 (ce qui montre que l’ajustement NFW pour
cet amas est mauvais) alors que je me suis limite´ a` c > 2 pour l’analyse combine´e.
En faisant cela, je place une limite supe´rieure sur la masse X +WL possible. Les
donne´es X pour cet amas sont ne´anmoins plus pre´cises que le profil de cisaillement
puisque le fait d’avoir des masses X et lensing compatibles ne suffit pas a` compenser
l’impact du parame`tre de concentration sur la partie interne du profil de masse X.
On peut donc en conclure que l’e´cart entre masse X +WL et masse X ou lensing
n’est qu’artificielle et due au profil de masse X incompatible avec le mode`le NFW.
Cela sugge`re e´galement une estimation peu robuste de la masse hydrostatique de cet
amas et donc que l’accord observe´ entre les estimations lensing et X est en partie
duˆ au hasard.
Au final, on retiendra que la combinaison des donne´es X et lensing telle qu’elle a e´te´
re´alise´e ici tourne a` l’avantage de la premie`re me´thode mais que la seconde apporte
une certaine contribution puisque 4 amas ont une estimation X +WL incompatible
a` 1σ avec l’estimation X et plus proches de l’estimation lensing. Comme ces cas ont
e´te´ identifie´s comme proble´matiques pour l’estimation hydrostatique de la masse,
on peut en conclure que l’analyse combine´e est efficace dans les situations ou` l’hy-
pothe`se hydrostatique (syme´trie sphe´rique, gaz thermalise´) est trop re´ductrice. Le
gain des donne´es lensing se re´ve`le donc eˆtre substantiel dans certains cas.
Pour aller plus loin, il est possible a priori d’inclure les informations strong
lensing pour 4 amas de l’e´chantillon. La combinaison weak et strong a e´te´ utilise´e a`
plusieurs reprises, notamment par Bradacˇ et al. (2008) pour l’amas RXJ1347. Leur
me´thode qui est de´taille´e dans Bradacˇ et al. (2005b,a) consiste en une reconstruction
non parame´trique de la distribution de masse projete´e. Elle utilise une minimisation
de type χ2 base´e sur la valeur du potentiel gravitationnel en chaque pixel de la carte
finale.
Plus re´cemment, Newman et al. (2009), ont combine´ weak et strong pour l’analyse
de l’amas A611. Ils ont adopte´ une approche parame´trique pour ajuster des mode`les
NFW aux donne´es lensing, la combinaison se faisant la` aussi simplement par une
somme de χ2. Notons qu’ils ont utilise´ Lenstool a` la fois pour la mode´lisation strong
et weak lensing mais n’ont pas mis a` profit la possibilite´ de ce code pour re´aliser
l’analyse combine´e. Malgre´ les diffe´rents proble`mes lie´s a` l’utilisation de Lenstool
pour faire du weak lensing dans notre cas, se servir de ce programme pour re´aliser
l’e´tude combine´e constitue une des perspectives a` court terme qui reste a` explorer.
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5.3 Etude des corre´lations masse-observable
Bien que le nombre d’amas de l’e´chantillon soit limite´, de meˆme que la gamme
de masses couverte, on peut essayer de voir si celles-ci corre`lent avec les autres gran-
deurs de l’amas. J’insisterai particulie`rement ici sur les corre´lations de´duites des
masses lensing de´rive´es au cours de ma the`se.
5.3.1 Me´thodologie
Les relations qui nous inte´ressent ici sont des lois de puissance :
Y = A.Xα (5.3)
Le but est donc de de´terminer les valeur A et α, sachant qu’aux grandeurs X et Y
sont associe´es leurs incertitudes respectives. De plus, ces erreurs sont corre´le´es entre
elles, par exemple le nombre de galaxies d’un amas de´pend fortement du rayon dans
lequel il est compte´, lui-meˆme de´pendant de la masse. Les erreurs de la relation
masse-richesse sont donc corre´le´es. Aussi il est e´vident qu’un simple ajustement par
une minimisation d’un χ2 ”classique” n’est pas applicable ici.
Le fait d’avoir ces relations sous forme de lois de puissance nous permet de les re´e´crire
sous forme line´aire dans l’espace log-log :
log Y = logA+ α logX (5.4)
y = αx+B (5.5)
La puissance α devient la pente logarithmique de la relation et B = logA son
ordonne´e a` l’origine. Pour ce qui est des incertitudes dans l’espace log-log, les erreurs
sur les quantite´s X et Y sont syme´trise´es et transforme´es en erreurs sur x et y selon :
σx =
1
2
[
log (X + σsupX )− log (X − σinfX )
]
(5.6)
Ecrite sous cette forme, l’e´quation 5.5 sugge`re que la quantite´ x est une variable
inde´pendente contrairement a` y. Cependant, il n’est pas facile de savoir pour une loi
d’e´chelle donne´e laquelle des 2 variables est de´pendante de l’autre. Si l’on ajoute a`
cela le fait d’avoir des incertitudes corre´le´es sur les 2 quantite´s et qu’elles ont une
dispersion intrinse`que autour de la relation, la meilleure approche pour estimer les
parame`tres (α, B) consiste a` utiliser les me´thodes dites BCES (Bivariate Correlated
Errors and intrinsinc Scatter) de re´gression line´aire propose´es par Akritas & Ber-
shady (1996).
Cette approche est souvent utilise´e dans la litte´rature pour l’ajustement de lois de
puissance (par exemple Morandi et al. (2007); Pratt et al. (2009)) meˆme si l’esti-
mateur ”favori” diffe`re parfois d’une e´tude a` l’autre. Les plus usite´es sont le BCES
Bisector dont le meilleur ajustement correspond a` la bissection entre les meilleurs
ajustements obtenus en minisant soit dans la direction verticale, soit dans la direc-
tion horizontale, le BCES (Y |X) qui re´alise une minimisation de l’erreur sur Y et le
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BCES Orthogonal, une minimisation des distances orhtogonales a` la droite.
Lorsque le meilleur ajustement est obtenu, sa dispersion totale vaut :
σ2tot =
1
N − 2
N∑
i=1
(yi − αxi −B)2 (5.7)
Cette dispersion est la somme quadratique de l’erreur statistique et de la dispersion
intrinse`que, cette dernie`re valant donc
σ2int =
1
N − 2
N∑
i=1
[
(yi − αxi −B)2 − N − 2
N
(σ2yi + α
2σ2xi)
]
(5.8)
Pour e´viter des proble`mes de conditionnements et re´duire les erreurs statitiques
sur la pente et la normalisation, il faut normaliser les quantite´ X et Y avant d’effec-
tuer la proce´dure de minimisation. Cela permet e´galement de de´coupler les erreurs
sur l’estimation des 2 parame`tres. Pour chaque cas e´tudie´, j’ai donc divise´ X et Y
par leur moyenne ponde´re´e sur tout l’e´chantillon.
Une fois l’ajustement de la corre´lation effectue´, cette dernie`re est convertie en unite´s
physiques et souvent utilise´es dans la litte´rature : les luminosite´s optiques sont nor-
malise´es par 40 × 1010h−270 L", les richesses par 20, les masses par 1014h−170 M", les
tempe´ratures par 6 keV et les luminosite´s X par 1044h−270 erg.s
−1.
Pour juger de la qualite´ d’une relation masse-observable, on dispose de plusieurs
crite`res : l’erreur statistique sur la pente, celle sur la normalisation, l’erreur totale
ainsi qu’une estimation de la dispersion intrinse`que qui permet a fortiori d’e´valuer
la ”force” de la corre´lation et de quantifier l’impact des processus capables de briser
la similarite´ des amas (on s’attend en particulier a` une corre´lation de la masse avec
la luminosite´ X plus disperse´e que celle avec la tempe´rature). On peut e´galement
tester sa qualite´ graˆce au coefficient de corre´lation de Spearman :
ρ = 1− 6
∑
d2i
n(n2 − 1) (5.9)
ou` di est la diffe´rence de rang de la i-ie`me valeur (les vecteur X et Y sont convertis
en rangs correspondant a` leur position par ordre croissant) et n le nombre de points.
ρ est donc une corre´lation de rang qui permet d’e´valuer a` quel point les grandeurs
X et Y sont lie´es. L’avantage par rapport a` la corre´lation classique de Pearson est
qu’elle ne fait pas d’hypothe`se sur la line´arite´ ou non de la relation et qu’elle repose
seulement sur son caracte`re monotone. ρ = −1 correspond au cas de´croissant par-
tout, c’est-a`-dire quand tous les points occupent le meˆme rang dans le vecteur X et
Y) et ρ = 1 au cas croissant.
Pour chacune des relations e´tudie´es, j’ai donc applique´ la minimisation BCES
dans sa version Bisector afin d’en de´duire les parame`tres (A,α,σA,σα,σstat,σint),
ainsi que le coefficient de corre´lation ρ. Les dispersions intrinse`ques et statistiques
qui seront donne´es correspondent aux dispersions autour du meilleur ajustement
dans le plan log-log. Plusieurs tests ont montre´ que les autres estimateurs BCES
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conduisent a` des re´sultats tre`s similaires et il s’ave`re que dans la majeure partie des
cas e´tudie´s ici, l’estimateur Bisector donne les ajustements les plus pre´cis (barres
d’erreurs plus petites sur la pente et la normalisation). C’est donc ce dernier qui
sera utilise´ par la suite.
5.3.2 Richesse
Comme nous l’avons vu dans la partie 2.6, les galaxies ge´ne´ralement utilise´es pour
calculer la richesse et la luminosite´ optique d’un amas sont les galaxies brillantes lo-
calise´es dans la se´quence des elliptiques. Afin d’obtenir des re´sultats comparables
avec d’autres e´tudes, j’ai donc estime´ le nombre de galaxies de la manie`re suivante.
Dans un premier temps, je se´lectionne toutes les galaxies contenues dans la se´quence
des elliptiques a` ±3σ et plus brillantes que 0.4L∗. Les valeurs de L∗ qui de´pendent du
filtre et du redshift de l’amas sont celles obtenues par Ilbert et al. (2005). Ensuite, je
de´termine la densite´ moyenne de ces galaxies loin du centre de l’amas, typiquement
2R200 < r < 3R200. Cette estimation du niveau de fond sert a` corriger le nombre
de galaxies compte´es dans l’ouverture souhaite´e, ce qui donne une estimation de la
richesse de l’amas.
Afin de tenir compte de l’incertitude sur le rayon, j’ai re´pe´te´ l’ope´ration pour une
dizaines de valeurs espace´es re´gulie`rement entre R∆ − σ et R∆ + σ. Les richesses
pre´sente´es table 5.3 correspondent a` la moyenne sur ces diffe´rentes valeurs avec des
barres d’erreurs associe´es e´gales a` la somme quadratique de l’erreur poissonienne√
N et de la dispersion autour de cette moyenne. Les masses M∆ utilise´es pour
contraindre la corre´lation sont les masses 3D de´duites de l’ajustement des profils de
cisaillement par le mode`le NFW, celles de l’ajustement des profils de masse X et les
masses combine´es.
En ce qui concerne le calcul de la richesse, la limite infe´rieure en luminosite´ 0.4L∗
doit eˆtre convertie en magnitude apparente, ce qui ne´cessite plusieurs facteurs cor-
rectifs plus ou moins bien contraints et donc potentiellement sources d’erreurs. Le
premier consiste a` corriger les magnitudes de l’absorption galactique. Par simplicite´,
j’ai suppose´ que celle-ci reste constante sur tout le champ d’un meˆme amas.
Les 2 autres facteurs dont il faut tenir compte sont la correction k et la correction
d’e´volution qui de´pendent du redshift de l’amas. Le fait de s’eˆtre limite´ aux ga-
laxies de la se´quence des elliptiques permet ici de simplifier la situation puisqu’on
peut se contenter d’appliquer une seule et meˆme correction k+e´volution a` toutes
les galaxies se´lectionne´es pour calculer la richesse ou la luminosite´ de l’amas. Les
valeurs que j’ai utilise´es sont celles de´duites des mode`les de populations stellaires
de Bruzual & Charlot (2003) correspondant a` une galaxie elliptique au redshift de
l’amas conside´re´ et observe´e dans la bande r′ de Megacam.
Les re´sultats de l’ajustement de la relation masse-richesse M −N avec les richesses
calcule´es selon la me´thode de´crite ci-dessus sont pre´sente´s table 5.4 dans laquelle
figurent les relations contraintes avec les masses lensing, X et X+WL, prisent soit
en ∆ = 200, soit en ∆ = 500. Les richesses sont calcule´es dans le rayon R∆ qui
correspond a` l’estimateur choisi.
Avant de se pencher sur les re´sultats, on peut de´ja` remarquer que la valeur de la
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Tab. 5.4: Valeurs de la pente α, de la normalisation A et des dispersions statistique σstat et
intrinse`que σint pour la corre´lation masse-richesse sous la forme M∆ = A.(N/20)α. Les masses
sont exprime´es en unite´ de 1014h−170 M# et les richesses calcule´es dans le rayon R∆ correspondant.
La qualite´ de la corre´lation est donne´e par le coe´fficient de Spearman −1 ≤ ρ ≤ 1.
relation α A σstat σint ρ
MWL200 −N 1.01± 0.21 6.08± 0.87 0.12 0.20 0.51
MX+WL200 −N 1.08± 0.24 4.50± 0.70 0.11 0.22 0.53
MX500 −N 1.13± 0.23 4.24± 0.55 0.14 0.17 0.74
MX+WL500 −N 1.07± 0.25 4.46± 0.67 0.12 0.20 0.56
normalisation va fortement de´pendre de la manie`re de choisir les galaxies membres
de l’amas. En effet, plusieurs facteurs vont influencer plus ou moins directement le
nombre de galaxies utilise´es pour calculer la richesse. Par exemple, la largeur de la
se´quence des elliptiques peut eˆtre fixe´e a` une certaine valeur ou bien eˆtre ajuste´e
sur chaque amas. La valeur de la limite infe´rieure en luminosite´ diffe`re parfois d’une
e´tude a` l’autre. Le fait d’utiliser tel ou tel filtre d’observation rend e´galement diffi-
cilement comparable 2 e´tudes diffe´rentes, de meˆme que le choix de l’ouverture pour
calculer la richesse.
Toutes ces variantes de me´thodologie font que des diffe´rences de normalisations se-
ront le fruit d’un me´lange entre les effets de se´lection des galaxies et une re´elle
de´pendance avec les proprie´te´s de l’amas. On ne pourra pas en particulier compa-
rer directement cet e´chantillon d’amas avec d’autres e´tudes a` plus bas redshifts
pour contraindre l’e´volution de la normalisation et ainsi obtenir par exemple des
informations sur l’e´volution de la se´quence des elliptiques. Je me restreindrai donc
a` comparer la valeur de la pente avec celles obtenues dans d’autres travaux.
La table 5.4 regroupe les re´sultats de l’ajustement BCES Bisector de la relation
masse-richesse pour les 3 estimateurs, les masses lensing e´tant e´value´es en R200, les
masses X en R500 et les masses combine´es aux 2 contrastes de densite´s.
La premie`re remarque que l’on peut faire est que, quel que soit l’estimateur choisi,
on obtient une pente compatible avec 1 : un amas 2 fois plus massif aura 2 fois plus
de galaxies, ce qui semble plutoˆt logique et en accord avec l’image hie´rarchique de la
formation des amas. Pour ce qui est de la normalisation, on remarque que le lensing
donne des masses sensiblement plus e´leve´es. Cependant c’est principalement un effet
de l’anti-corre´lation avec la pente puisque nous avons vu que pour la plupart des
amas les estimateurs X et lensing donnent des masses similaires.
En terme de corre´lation, la relation avec les masses X semble un peu meilleure avec
un coefficient de Spearman sensiblement plus e´leve´ que pour les autres, 0.74 contre
0.51 pour le lensing. C’est e´galement cette relation qui a la plus petite dispersion in-
trinse`que. On peut noter au passage que les dispersions intrinse`ques sont toutes plus
grandes que les dispersions statistiques : la dispersion en masse pour une richesse
donne´e est donc principalement le fruit d’une dispersion intrinse`que plutoˆt que la
conse´quence d’une incertitude sur la pente et la normalisation de la corre´lation, ce
qui n’est pas e´tonnant vu le nombre limite´ d’amas. On peut visualiser c¸a sur la
figure 5.9 qui montre le meilleur ajustement pour la relation Mwl −N . On constate
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Fig. 5.9: Corre´lation masse-richesse obtenue en ∆ = 200 pour l’estimateur lensing et en ayant
applique´ la correction d’e´volution (voir texte). Les masses logarithmiques sont en unite´ deM#. Le
code de couleur est le meˆme que celui employe´ dans les figures pre´ce´dentes. La ligne noire pleine
repre´sente le meilleur ajustement BCES Bisector dans le plan log-log. La zone grise´e correspond
a` l’erreur statistique a` 1σ commise sur les parame`tres d’ajustement et les deux droites en tirets
repre´sentent la meilleure relation plus ou moins la dispersion intrinse`que σint.
bien que la zone de´limite´e par les 2 droites en tirets (dispersion intrinse`que) est bien
plus grande que la zone grise´e correspondant a` l’erreur sur l’ajustement. L’inte´reˆt
d’avoir normalise´ les quantite´s par un pivot repre´sentatif de l’e´chantillon apparaˆıt
clairement ici puisque cette zone grise´e est la plus fine au niveau des pivots en X et
Y.
On observe donc bien une corre´lation entre la masse d’un amas et son nombre de
galaxies, avec une dispersion de l’ordre de 0.2 (dex).
Il est inte´ressant de voir que l’estimateur X + lensing donne une meˆme normalisa-
tion en R500 et R200, ce qui tend a` prouver que la distribution des galaxies suit la
distribution de la masse totale dans les zones externes. On peut regarder le profil de
densite´ des galaxies elliptiques ainsi que son profil inte´gre´ pour avoir plus de de´tails
notamment sur les zones centrales. Ceux-ci sont pre´sente´s figure 5.10.
On constate que les profils inte´gre´s ou non ont tous une forme similaire avec la
pre´sence d’un rayon de coeur de densite´ pratiquement constante. En normalisant les
profils, on peut voir que ce rayon de coeur atteint environ 0.1-0.3 R200, soit une va-
leure comparable avec avec le rayon d’e´chelle rs si on suppose une concentration de
4 : contrairement au profil de matie`re noire NFW, les galaxies elliptiques semblent
avoir une distribution centrale plate avec l’existence d’un coeur de densite´ constante.
En inte´grant les profils de densite´, ce rayon de coeur se traduit par un changement
de pente sur le profil N(r) qui devient moins pentu. On remarque une e´tonnante res-
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Fig. 5.10: Partie supe´rieure gauche : profils de densite´ surfacique des galaxies de la se´quence des
elliptiques (corrige´s de la densite´ du champ estime´ dans les re´gions externes). Partie supe´rieure
droite : profils de densite´ inte´gre´e, e´galement corrige´s du niveau de fond. Partie infe´rieure gauche :
profils de densite´ surfacique normalise´ par leur valeur a` l’origine et par R200. Partie infe´rieure
droite : profils de densite´ inte´gre´e normalise´s e´galement par R200 et par la richesse N200. Toutes
les courbes ont e´te´ obtenues a` partir des cartes de densite´s (voir annexes).
semblance des profils N(r/R200)/N200, argument en faveur du caracte`re similaire des
amas de galaxies. Le cas des amas MS0016, MS0451 et RXJ1003 pour lesquels ces
profils se distinguent nettement fait e´cho a` la diffe´rence entre leurs masses lensing et
X. En effet, l’allure de leurs profils te´moigne soit d’une concentration plus e´leve´e que
pour les autres amas, soit d’une sur-estimation de R200, auquel cas les profils norma-
lise´s dans les 2 parties infe´rieures de la figure seraient de´cale´s vers la droite et ainsi
compatibles avec les autres. Le fait d’avoir des masses X plus petites sugge`re que
les masses lensing et donc les rayons sont sur-estime´es, ce qui est le cas si l’amas
pre´sente une structure prolate et qui se traduit par une concentration apparente
de galaxies plus e´leve´e que la normale. Difficle donc de savoir dans quelle mesure
les masses lensing de ces amas sont sur-estime´es a` cause d’une concentration trop
grande.
Le cas de l’amas RXJ2228 est e´galement inte´ressant puisque c’est celui dont les pro-
fils sont les plus e´leve´s. On constate de manie`re encore plus e´vidente sur la figure
5.9 que cet amas est exceptionnellement riche par rapport aux autres puisqu’il est
le seul a` ne pas eˆtre compatible a` moins d’un σ avec le meilleur ajustement plus
la dispersion intrinse`que. Un examen de sa carte de densite´ montre que cet amas
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Tab. 5.5: Re´sultats de l’ajustement de la relation M-N sans l’amas RXJ2228.
relation α A σstat σint ρ
MWL200 −N 1.12± 0.27 6.26± 0.80 0.12 0.15 0.68
MX+WL200 −N 1.27± 0.28 4.44± 0.71 0.13 0.21 0.59
MX500 −N 1.28± 0.27 4.47± 0.63 0.15 0.15 0.81
MX+WL500 −N 1.21± 0.29 4.67± 0.75 0.14 0.20 0.58
est loin d’eˆtre isole´. Sans chercher a` savoir si les structures observe´es sont re´elles ou
bien le fruit d’une mauvaise se´lection des galaxies, on peut regarder ce qu’il advient
de la corre´lation M −N si on conside`re cet amas comme un cas marginal et qu’on
l’exclu de l’ajustement. Les re´sultats correspondant sont pre´sente´s table 5.5.
En e´cartant RXJ2228 de l’e´chantillon, on obtient d’une part des pentes sensible-
ment plus e´leve´es mais toujours compatibles entre elles et avec 1. D’autre part, de
”meilleures” corre´lations sont obtenues avec de plus grands coefficients de Spear-
man et des dispersions intrinse`ques plus petites. La relation MX500 − N donne des
re´sultats particulie`rement bons (ρ = 0.81 et σstat = σint = 0.15) ce qui laisse sugge´rer
que cette relation peut faire office d’estimateur de masse efficace. En se basant sur
la figure 5.9, on serait tente´ e´galement d’ajuster la relation sans RXJ0943 qui est
e´galement tre`s riche par rapport aux autres amas. Cependant, sur un e´chantillon de
seulement 11 amas, le fait d’enlever 2 amas soit ∼ 20% des objets devient plus que
discutable et peut sensiblement biasier le re´sultat. En enlevant par exemple MS0016
et RXJ1347, on observera le contraire, a` savoir une pente bien plus douce que si l’on
enle`ve RXJ2228.
Au final, meˆme si nous avons vu que la normalisation repre´sente un certain proble`me
et que le calcul de la richesse ne´cessite une connaissance de R200 (qui est a priori
inconnu mais qui peut eˆtre estime´ a` partir de relations empiriques Hansen et al.
(2005); Reyes et al. (2008); Andreon & Hurn (2010)), le fait que la masse corre`le
avec la richesse peut eˆtre mis a` profit pour estimer la masse d’un grand nombre
d’amas dans le but de contraindre la fonction de masse. Le proble`me de la nor-
malisation peut eˆtre re´solu par ailleurs graˆce a` une auto-calibration de la relation
M − N sur l’e´chantillon. Cette corre´lation est donc compe´titive avec les tradition-
nelles lois d’e´chelles X, d’autant plus que le nombre d’amas observe´s en optique est
bien plus grand (∼13 000 amas et groupes pour le catalogue maxBCG, Koester
et al. (2007a,b)) et que la qualite´ des donne´es requise est bien moindre que pour la
mesure d’une luminosite´ X ou d’une tempe´rature.
Pour ce qui est de la comparaison de ces re´sultats avec d’autres e´tudes, on peut
re´sumer par le fait qu’ils sont en parfait accord avec ce qui se fait notamment a`
plus bas redshift. Par exemple, Lin et al. (2004) obtiennent N500 ∝M0.82±0.04500 , soit
M ∝ N1.22, sur un e´chantillon de 93 amas couvrant une large gamme de masses.
Celles-ci sont de´duites de la relation M − T ce qui introduit intrinse`quement de la
dispersion et donc rend leur valeur de l’incertitude plus que discutable.
Johnston et al. (2007) et Reyes et al. (2008) ont quant a` eux utilise´ les amas du
catalogue maxBCG (voir aussi Becker et al. (2007); Rozo et al. (2009); Rykoff et al.
(2008b); Mandelbaum et al. (2008)) pour contraindre la relation M −N . Pour aug-
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menter la valeur statistique de leur re´sultats, ils ont utilise´ des combinaisons d’amas
classe´s selon leur richesse et dont les masses moyennes ont e´te´ obtenues par une ana-
lyse weak lensing. Outre la diffe´rence de me´thodologie de l’analyse lensing entre
ces 2 e´tudes, la principale diffe´rence re´side dans la se´lection des amas utilise´s pour
calibrer la corre´lation. Alors que les premiers utilisent une version e´tendu du ca-
talogue avec des amas ayant N < 10 et obtiennent une pente de 1.28 ± 0.04, les
seconds ont une pente de 1.16± 0.09. Les 2 sont en accord avec nos re´sultats du fait
de notre large barre d’erreur et l’apparente contradiction entre ces 2 e´tudes s’ex-
plique principalement par un effet de se´lection, le biais de Malmquist (voir l’annexe
de Andreon & Hurn (2010) pour plus de´tails sur ce point). Parmis d’autres, citons
e´galement Muzzin et al. (2007) qui obtiennent une pente de 1.40± 0.22 sur 15 amas
de masses dynamiques et Andreon & Hurn (2010) avec M ∝ N0.96±0.15 d’apre`s 53
amas proches de masses estime´es par la me´thode des caustiques.
Le fait que la plupart des e´tudes donnent des pentes de l’ordre de 1 tend a` favoriser
le mode`le hie´rarchique de la formation des structures, ce qui est confirme´ du point
de vue des simulations nume´riques a` N corps (Kravtsov et al. 2004). De plus, le fait
d’avoir des pentes sensiblement plus grandes que 1 est en accord avec la pre´sence de
processus physiques qui contribuent a` modifier la population de galaxies au cours
du temps. En particulier, les processus de fusion ou de destruction de galaxies im-
pliquent qu’un amas voit sa masse augmenter plus vite que son nombre de galaxies
(Lin et al. 2004).
5.3.3 Luminosite´ optique
Outre la richesse, le catalogue de galaxies de la se´quence des elliptiques construit
pre´ce´demment permet e´galement d’estimer la luminosite´ optique des amas. Celle-ci
est calcule´e dans l’ouverture choisie et corrige´e de l’estimation du fond calcule´ dans
les zones externes.
La valeur de la normalisation de la relation masse-luminosite´ M − L va de´pendre
ici aussi de la manie`re dont ont e´te´ se´lectionne´es les galaxies pour calculer la lumi-
nosite´ totale. Cependant, comme la luminosite´ est domine´e par les galaxies les plus
brillantes, ont peut s’attendre a` observer des variations moins importantes en fonc-
tion de chaque parame`tre de se´lection. Par exemple, la luminosite´ totale sera peu
sensible a` la largeur de la se´quence des elliptiques car les galaxies les plus brillantes
sont peu disperse´es autour de la relation couleur-magnitude.
Pour autant, la comparaison entre diffe´rentes e´tudes reste relativement complique´e,
en particulier a` cause du syste`me photome´trique utilise´ pour calculer la luminosite´
de chaque galaxie. Meˆme s’il existe des relations empiriques pour passer d’une bande
d’observation a` une autre (Fukugita et al. 1996), appliquer une telle correction de
manie`re globale ajoute de l’incertitude sur le re´sultat final.
Il est e´galement possible de comparer les luminosite´s calcule´es uniquement avec les
galaxies elliptiques avec les luminosite´s totales calcule´es sans faire de se´lection sur
le couple couleur-magnitude des galaxies. On peut e´galement extrapoler la fonc-
tion de luminosite´ pour corriger nos estimations de l’absence des galaxies plus
faibles dans le catalogue. Cependant, ces 2 ope´rations induisent des incertitudes
puisqu’elles ne´cessitent de faire des hypothe`ses sur la distribution en type spec-
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Tab. 5.6: Re´sultats de l’ajustement de la relation masse-luminosite´ M∆ = A.(L/40)α. Les masses
sont exprime´es en unite´ de 1014h−170 M# et les luminosite´s en 1010h
−2
70 L#. Ces dernie`res sont corrige´es
de l’e´volution passive d’une galaxie elliptique mais pas de l’incomple´tude du catalogue ni de la
fraction de luminosite´ associe´e aux galaxies de type pre´coce. La dernie`re colonne donne le rapport
M/L moyen en unite´s de (M/L)# ainsi que sa dispersion.
relation α A σstat σint ρ 〈M/L〉
MWL200 − L 0.93± 0.18 1.97± 0.27 0.09 0.21 0.55 483± 199
MX+WL200 − L 1.03± 0.20 1.25± 0.19 0.07 0.23 0.51 369± 157
MX500 − L 1.08± 0.21 1.06± 0.16 0.10 0.21 0.72 341± 140
MX+WL500 − L 1.03± 0.19 1.18± 0.18 0.06 0.23 0.62 334± 148
Tab. 5.7: Re´sultats de l’ajustement de la relation M-L sans l’amas RXJ2228.
relation α A σstat σint ρ 〈M/L〉
MWL200 − L 0.99± 0.23 1.95± 0.25 0.09 0.18 0.67 514± 181
MX+WL200 − L 1.17± 0.23 1.06± 0.16 0.08 0.23 0.54 390± 153
MX500 − L 1.19± 0.24 0.97± 0.16 0.11 0.21 0.78 357± 136
MX+WL500 − L 1.13± 0.19 1.08± 0.17 0.07 0.23 0.66 350± 146
tral/morphologique des galaxies de l’amas ainsi que sur les parame`tres des fonctions
de luminosite´ associe´es. Aussi je me restreins ici a` la luminosite´ produite par les ga-
laxies membres de la se´quence des elliptiques plus brillantes que 0.4L∗ et ce pour la
bande d’observation r′ de l’instrument Megacam. Les luminosite´s sont corrige´es du
facteur k+e´volution d’une galaxie de type elliptique. Les re´sultats de l’ajustement
de la relation M − L sont pre´sente´s table 5.6 et figure 5.11.
On constate que les re´sulats obtenus sont tre`s similaires a` ceux de la relationM−N :
pentes compatibles entre elles pour les diffe´rents estimateurs et compatibles avec 1.
La corre´lation semble eˆtre de la meˆme qualite´ avec des coefficients de Spearman et
des dispersions intrinse`ques similaires.L’estimateur X donne la` aussi la ”meilleure”
relation. La dispersion en masse a` une luminosite´ donne´e est toujours domine´e par
la dispersion intrinse`que et la distribution radiale en luminosite´ (figure 5.12) montre
le meˆme comportement que la distribution des galaxies : rayon de coeur ∼ 0.15
R200, profils normalise´s tre`s similaires en forme, normalisation de la relation M −L
identique en ∆ = 200 et 500 pour l’estimateur X + lensing, ...
La figure 5.11 montre quant a` elle un comportement similaire a` celui la relation
M −N , a` savoir une forte dispersion et en particulier les valeurs de l’amas RXJ2228
qui sont tre`s e´loigne´es de l’ajustement global. J’ai donc effectue´ la meˆme analyse en
retirant cet amas de l’e´chantillon (table 5.7). Les re´sultats sont encore similaires a`
la relationM−N : les pentes sont plus e´leve´es mais toujours compatibles avec 1. La
relation MX500 − L est e´galement ici la meilleure avec un coefficient ρ = 0.78 et une
dispersion σint = 0.21 mais reste sensiblement la meˆme que celles obtenues avec les
autres estimateurs. La relation masse-luminosite´ reste globalement plus disperse´e et
moins bien contrainte que la relation masse-richesse.
La comparaison de nos re´sultats avec ceux trouve´s dans la litte´ratures sugge`rent
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Fig. 5.11: Corre´lation masse-luminosite´ obtenue en∆ = 200 pour l’estimateur lensing. Les masses
sont en unite´ de M#, les luminosite´s en unite´ de L#.
que nous avons des pentes sensiblement infe´rieures. Par exemple, Lin et al. (2004)
obtiennent L200 ∝ M0.72±0.04200 , soit M ∝ L1.39), Reyes et al. (2008) ont une pente de
1.40 ± 0.19, Bardeau et al. (2007) trouvent M ∝ L1.8±0.24 (voir aussi Marinoni &
Hudson (2002); Popesso et al. (2005); Parker et al. (2005); Muzzin et al. (2007)).
Cependant, du fait des barres d’erreurs relativement grandes, l’e´cart n’est pas cri-
tique. L’estimateur X donne par exemple une pente a` plus 1σ de 1.43. Comme je l’ai
mentionne´ plus haut, la normalisation de cette relation est moins sensible aux pa-
rame`tres de se´lection des galaxies et donc plus facilement comparable. Par exemple,
Reyes et al. (2008) obtienne une normalisation de 1.76 ± 0.17, en bon accord avec
notre relation MWL200 − L (contrairement a` la relation M − N puisqu’ils trouvent
1.42± 0.08 alors que nous avons des valeurs de l’ordre de 4-6, une diffe´rence qui ne
peut s’expliquer uniquement par l’omission d’un facteur h(z) ∼ 1.3 a` z=0.5 pour
tenir compte de l’e´volution de la masse).
Le fait d’avoir une pente supe´rieure a` 1, autrement dit les amas plus massifs sont
moins lumineux, est pre´dit par des mode`les semi-analytiques. Les amas plus mas-
sifs ont un gaz intra-amas plus chaud et donc un temps de refroidissement plus
long, ce qui va re´duire le taux de formation de galaxies (Kauffmann et al. 1999).
De plus, les me´canismes qui affectent les galaxies (taux de formation d’e´toiles, fu-
sions/destructions, ... voir chapitre 2) sont plus efficaces pour les amas massifs et
riches. Meˆme si la valeur exacte de la pente de la relation M − L reste difficilement
pre´visible, il est clair qu’elle doit eˆtre supe´rieure a` 1, ce qui est effectivement observe´.
Etant donne´ que la pente que nous obtenons est compatible avec 1, on peut
regarder ce qu’il advient du rapport masse sur luminosite´ M/L. Meˆme si celui-ci
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Fig. 5.12: Figure identique a` la figure 5.10 pour la luminosite´ des galaxies elliptiques.
n’est pas sense´ eˆtre constant, la petite gamme de masses que nous avons permet de
calculer un rapport moyen en premie`re approximation.
La colonne 7 des tables 5.6 et 5.7 regroupe les valeurs moyennes de ce rapport avec
ou sans RXJ2228. Ici aussi, les valeurs obtenues sont toutes compatibles entre elles,
meˆme si le lensing donne un rapport sensiblement supe´rieur, ∼ 500 contre ∼ 350.
Globalement, on obtient donc une valeur de l’ordre de 400, avec une dispersion d’en-
viron 40%.
Ce rapport M/L ∼ 400 est supe´rieur a priori a` ce que d’autres e´tudes obtiennent
avec des rapport de l’ordre de 100-300 (Smail et al. 1997; Carlberg et al. 1996, 1997;
Bardeau et al. 2007; Limousin et al. 2009; Medezinski et al. 2010). Il faut cependant
se rappeler que la se´lection des galaxies va influencer directement la valeur de ce
rapport et donc rend les comparaisons entre diffe´rents travaux assez difficile. Par
exemple, la coupure en magnitude implique qu’une partie de la fonction de lumino-
site´ n’est pas prise en compte (facteur ∼ 2) alors que la restriction a` la se´quence des
elliptiques signifie qu’on manque la luminosite´ associe´e a` une bonne part des galaxies
(∼ 30%). L’e´volution de la luminosite´ de chaque galaxie n’est pas toujours prise en
compte, or a` nos redshifts sa valeur est suffisamment importante pour modifier le
rapport M/L (pour une galaxie elliptique a` z = 0.5, la correction k seule vaut 1.30
mag, la correction k+e´volution donne 0.67 mag, soit pratiquement un facteur 2 sur
le rapport M/L si on tient compte de l’e´volution).
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Tab. 5.8: Relation masse-luminosite´ de la BCG M∆ = A.(LBCG/5)α, les masses sont exprime´es
en unite´ de 1014h−170 M# et les luminosite´s en 1010h
−2
70 L#. Ces dernie`res sont calcule´es en tenant
compte des corrections κ+e´volution.
relation α A σstat σint ρ
MWL200 − LBCG 1.30± 0.37 1.91± 0.28 0.09 0.22 0.17
MX+WL200 − LBCG 1.96± 0.41 0.52± 0.08 0.07 0.22 0.47
MX500 − LBCG 1.98± 0.67 0.33± 0.07 0.10 0.30 0.37
MX+WL500 − LBCG 2.01± 0.38 0.33± 0.05 0.06 0.24 0.52
5.3.4 Luminosite´ de la BCG
Dans la section sur la corre´lation des proprie´te´s des galaxies avec la masse de
l’amas hoˆte, nous avons e´voque´ une possible relation entre la masse totale et la
luminosite´ de la galaxie la plus brillante. Celle-ci est ge´ne´ralement une galaxie cD
tre`s massive (Tonry 1987), localise´e au centre du puit de potentiel de l’amas. Plu-
sieurs me´canismes permettent d’expliquer la formation d’un tel objet (et probable-
ment couple´s entre eux). Par exemple, les galaxies massives ”tombent” au centre de
l’amas a` cause de frictions dynamiques, la premie`re arrive´e voit alors sa masse et sa
luminosite´ grandir en fusionnant avec les galaxies qui arrivent apre`s elle (Ostriker
& Tremaine 1975; Hausman & Ostriker 1978). Le cooling flow e´voque´ au chapitre
2 peut e´galement eˆtre responsable de leur croissance (Cowie & Binney 1977), tout
comme la possiblite´ de fusion de plusieurs galaxies lors de la formation de l’amas
(fusion de groupes ou d’amas de faibles masses, Merritt (1985)). Le fait que de telles
galaxies soient uniquement observe´es dans des amas de galaxies ou dans des struc-
tures localement denses (Beers & Geller 1983) est un argument supple´mentaire en
faveur de l’existance d’une corre´lation entre leur luminosite´ et la masse totale de
l’amas (voir par exemple Lin & Mohr (2004) pour plus de de´tails). J’ai donc re´alise´
l’ajustement de la relation masse-luminosite´ de la BCG M − LBCG (table 5.8).
On peut constater que la corre´lation est bien moins forte que pour les relations
M − N et M − L, notamment avec l’estimateur lensing. La situation est un peu
meilleure pour l’estimateur combine´ (voir figure5.13). Les pentes sont globalement
supe´rieures a` 1, re´sultat en accord avec d’autres e´tudes (Lin & Mohr 2004; Reyes
et al. 2008). Ces travaux font le meˆme constat sur la faible qualite´ de la corre´lation
et la forte dispersion. Ceci n’est pas e´tonnant e´tant donne´ que cette relation se base
sur les proprie´te´s d’une seule galaxie, et donc est plus sujette a` l’influence des divers
processus physiques capables d’en modifier les proprie´te´s.
Pour re´sumer, l’e´tude des corre´lations entre les proprie´te´s optiques d’un amas
et sa masse a montre´ que la relation M − N est la mieux contrainte et la moins
disperse´e, particulie`rement avec les estimations X de la masse. Cependant, du fait
de la faible statistique et de la gamme de masses dynamiquement petite, les valeurs
obtenues restent discutables et les barres d’erreurs certainement trop grandes pour
une utilisation fiable comme traceur de la masse. Pour autant, cette analyse va dans
le sens des re´sultats obtenus par d’autres groupes avec diffe´rents estimateurs de
masse et a` diffe´rents redshifts.
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Fig. 5.13: Corre´lation masse-luminosite´ de la BCG obtenue en∆ = 200 pour l’estimateurX+WL.
Les masses sont en unite´ de M#, les luminosite´s en unite´ de L#.
5.3.5 Luminosite´ X
Les re´sultats de l’ajustement de la relation LX−M sur l’e´chantillon sont pre´sente´s
table 5.9 et figure 5.14. Les luminosite´s X utilise´es ont e´te´ mesure´es dans la bande
d’e´nergie [0.5 − 2] keV. Les masses et les luminosite´s sont corrige´es du facteur
d’e´volution. Comme on se place a` un contraste de densite´ constant ∆ = 200, le
facteur d’e´volution Fz se re´duit a` h(z).
Si l’on se penche sur la relation calibre´e avec les masses lensing, on constate que la
pente obtenue de 1.73± 0.30 est incompatible avec les pre´dictions du mode`le auto-
similaire qui pre´voit une pente de 4/3. Ces effets sont pre´vus lorsque la physique du
gaz et des baryons est incluse dans les mode`les : les amas moins massifs sont moins
lumineux que ce qu’ils devraient eˆtre, notamment a` cause du seuil d’entropie dans
la zone centrale qui y re´duit la condensation du gaz.
Si on suppose la pente the´orique de 4/3 correcte, alors on peut regarder ce qu’il
advient de la normalisation de la relation. Pour cela, j’ai cherche´ la valeur de ce
parame`tre qui minimise la fonction de type χ2 suivante :
χ2 =
∑
i
[log Yi − logA− (4/3) logXi]2
σ2log Yi + (4/3)
2σ2logXi
(5.10)
avec donc Xi = h(z)M i/M0 et Yi = h(z)−1LiX/L
0
X ou` les normalisations en masse
et luminosite´ correspondent au barycentre pris sur l’e´chantillon total. Les erreurs σ
sont obtenues de la meˆme manie`re que pre´ce´demment, via l’e´quation 5.5.
J’obtiens apre`s une minimisation sur plusierus tirages Monte Carlo une normalisa-
tion Awl200 = 2.82±0.21 et AX+wl200 = 4.95±0.26, soit des valeurs tre`s similaires au cas
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Fig. 5.14: Corre´lation luminosite´ X-masse obtenue en ∆ = 200 pour l’estimateur lensing. Les
masses sont en unite´ de M#, les luminosite´s en erg.sec−1. La droite rouge correspond au meilleur
ajustement en ayant fixe´ la pente a` la valeur the´orique de 4/3.
ou` la pente est laisse´e libre lors de l’ajustement. Autrement dit, la faible statistique
et la faible courverture en masse ne permettent pas d’exclure significativement le
cas auto-similaire, figure 5.14. On peut constater sur cette meˆme figure que l’amas
RXJ2228 a toujours le meˆme comportement, a` savoir une estimation de la masse
lensing probablement sous-estime´e.
En terme de corre´lation, la relation LX −Mwl a un coefficient de Spearman de 0.85.
On remarque cependant que la dispersion intrinse`que de 0.23 est assez e´leve´e, un
re´sultat obtenu par d’autres e´tudes et qui de´montre l’influence plus directe de la phy-
sique au sein d’un amas sur sa luminosite´ X par rapport a` sa richesse par exemple.
La diffe´rence de pente et de normalisation selon l’estimateur conside´re´ s’explique par
la pre´sence de 2 amas loin de l’ajustement global pour la relation avec les masses
combine´es. Nous avons vu en effet que RXJ0943 a une masse combine´e sujette a`
discussions. MS1241 posse`de quant a` lui une masse lensing tre`s diffe´rente de l’es-
timation X. On notera cependant sur la figure 5.14 que cet amas a` une luminosite´
X relativement compatible avec sa masse lensing, ce qui laisse supposer que non
seulement l’analyse lensing surestime sa masse mais aussi que l’analyse X la sous-
estime.
Parmi diffe´rents re´sultats trouve´s dans la litte´rature, citons par exemple ceux obte-
nus par Leauthaud et al. (2010) sur les groupes du releve´ COSMOS avec e´galement
des masses lensing. Ils obtiennent M ∝ L0.66±0.14X , soit LX ∝M1.52, une valeur par-
faitement compatible avec la notre. Rykoff et al. (2008a) obtiennent avec les masses
lensing des amas du catalogue maxBCG une pente de 1.65±0.13, valeur e´galement
en accord avec nos re´sultats. Bardeau et al. (2007) trouvent quant a` eux une pente
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Fig. 5.15: Comparaison de l’e´chantillon e´tudie´ ici (points noirs, masses lensing) avec d’autres
travaux. En rouge, les amas LoCuSS de Okabe et al. (2010a), en vert les amas/groupes COSMOS
de Leauthaud et al. (2010) et en bleu les amas (empile´s) de Rykoff et al. (2008b) dont les masses
ont e´te´ augmente´es du facteur correctif 1.24 (voir Mandelbaum et al. (2008); Leauthaud et al.
(2010). Les masses et les luminosite´s sont en unite´s solaires.
de 0.83 ± 0.11, largement en de´saccord avec la plupart des autres e´tudes ainsi que
de la pre´diction auto-similaire. Il semblerait que leurs masses soient globalement
sous-estime´es (Leauthaud et al. 2010).
Du coˆte´ des e´tudes base´es sur des estimations X de la masse, on trouve des valeurs
tre`s similaires : 1.49± 0.09 pour Reiprich & Bo¨hringer (2002), 1.58± 0.23 pour Po-
pesso et al. (2005), 1.82± 0.13 pour Chen et al. (2007), 1.81± 0.10 pour Pratt et al.
(2009), 1.61 ± 0.14 pour Vikhlinin et al. (2009b). Meˆme si de manie`re ge´ne´rale les
pentes obtenues sont mieux contraintes que celles de ce travail, elles n’en restent pas
moins entie`rement compatibles avec notre valeur de 1.73± 0.30.
Pour ce qui est de la comparaison des normalisations, l’exercice est plus de´licat car
cela suppose une e´volution standard de la loi d’e´chelle afin tenir compte du redshift
des amas conside´re´s (avec suffisamment de contraintes, on peut toujours essayer d’es-
timer cette e´volution comme par exemple Leauthaud et al. (2010)). D’autre part,
les luminosite´s X ne sont pas toutes calcule´es dans la meˆme bande d’e´nergie ou
inte´gre´es dans le meˆme rayon. Comme les aspects d’e´volution des lois d’e´chelle font
partie d’un travail en cours, ils ne seront pas aborde´s plus en de´tails ici.
Sur la figure 5.15, j’ai compare´ les amas de l’e´chantillon avec certains des travaux
cite´s plus haut qui utilisent aussi des estimations lensing de la masse. On constate
que l’alignement est plutoˆt remarquable avec les masses plus faibles, ce qui montre
que nos re´sultats sont compatibles a` la fois pour la pente et pour la normalisation
de la corre´lation masse-luminosite´ X. On remarque e´galement que les masses des
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Tab. 5.9: Re´sultats de l’ajustement de la relation masse-luminosite´ X F−1z LX = A.(FzM∆)α, ou`
les masses sont exprime´es en unite´ de 1015h−170 M# et les luminosite´s en 1044h
−2
70 erg.s−1.
relation α A σstat σint ρ
(h(z)−1LX)− (h(z)MWL200 ) 1.73± 0.30 2.29± 0.40 0.15 0.23 0.85
(h(z)−1LX)− (h(z)MX+WL200 ) 1.40± 0.36 4.34± 0.93 0.10 0.28 0.73
amas de Okabe et al. (2010a) sont globalement plus petites que les notres pour des
luminosite´s e´quivalentes mais a` des redshifts infe´rieurs : erreur syste´matique ou
e´volution non satndard de la relation d’e´chelle... ? Une e´tude combine´e plus pousse´e
de la loi LX −M sera donc a` poursuivre.
Pour re´sumer, la relation LX − M calibre´e avec les estimations lensing de la
masse des amas est en tre`s bon accord avec les re´sultats trouve´s dans la litte´rature.
Les meˆmes effets sont observe´s, a` savoir une pente plus forte que les pre´dictions
du mode`le auto-similaire ainsi qu’une forte dispersion qui te´moigne de l’impact
des phe´nome`nes physiques non gravitationnels. La corre´lation n’en reste pas moins
pre´sente avec un coe´fficient de Spearman de 0.85. Cette loi d’e´chelle est donc a
priori le´ge`rement moins compe´titive que la relationM −N pour servir d’estimateur
de masse pour de larges e´chantillons d’amas, d’autant plus qu’il est plus rapide et
plus simple d’estimer une richesse qu’une luminosite´ X.
5.3.6 Tempe´rature
Comme pour la relation masse-luminosite´ X, j’ai effectue´ l’ajustement de la rela-
tion M − T avec les estimations lensing et combine´es des masses prises en ∆ = 200
(table 5.10 et figure 5.16).
Les valeurs de la pente obtenues sont compatibles avec la pre´diction du mode`le auto-
similaire, α = 1.5 et la corre´lation est satisfaisante, notamment en terme de disper-
sion intrinse`que, la plus petite obtenue jusqu’ici. Comme pour la relation LX−M on
observe un certain de´saccord sur la valeur de la normalisation entre les 2 estimateurs.
J’ai donc e´galement effectue´ l’ajustement en fixant la pente a` sa valeur the´orique
pour voir si l’anti-corre´lation entre la normalisation et la pente est responsable de
cette diffe´rence. Il s’ave`re comme pre´ce´demment que non, les normalisations corres-
pondantes sont tre`s similaires a` celles obtenues en laissant la pente libre : 12.64±0.78
pour les masses lensing et 8.19± 0.34 pour les masses combine´es. Ce sont ces 2 va-
leurs qui serviront par la suite pour comparer nos re´sultats avec les normalisations
obtenues dans d’autres e´tudes car il est plus simple de supposer une pente de 1.5
pour ensuite convertir et comparer les re´sultats.
Pour expliquer cette diffe´rence, on peut e´galement regarder l’impact des amas a
priori incompatibles avec les autres sur les re´sultats de l’ajustement. On constate
par exemple sur la figure 5.16 que l’amas MS1241 a` une masse lensing apparament
trop grande pour sa tempe´rature. De plus, contrairement au cas LX −M , la masse
combine´e est plus en accord avec la valeur de la tempe´rature, ce qui semble indiquer
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Fig. 5.16: Corre´lation masse-tempe´rature obtenue en ∆ = 200 pour l’estimateur lensing. Les
masses sont en unite´ de M#, les tempe´ratures en keV. La droite rouge correspond au meilleur
ajustement en ayant fixe´ la pente a` sa valeur the´orique de 1.5.
Tab. 5.10: Re´sultats de l’ajustement de la relation masse-tempe´rature FzM∆ = A.(T/6)α, les
masses e´tant exprime´es en unite´ de 1014h−170 M# et les tempe´rature en keV.
relation α A σstat σint ρ
(h(z)MWL200 )− T 1.25± 0.23 13.31± 1.45 0.09 0.15 0.73
(h(z)MX+WL200 )− T 1.54± 0.36 9.01± 0.76 0.08 0.14 0.87
une relation LX − T quelque peu inhabituelle pour cet amas. Pour ce qui est de
RXJ0943 et de son estimation combine´e de la masse discutable, l’effet observe´ est
moindre puisque sa masse et sa tempe´rature sont pratiquement compatibles avec le
meilleur ajustement de la relation M − T .
Le fait d’enlever MS1241 de l’ajustement avec les masses lensing donne une pente
plus e´leve´e e´gale a` 1.36± 0.29, une normalisation de 12.1± 1.23, une dispersion in-
trinse`que de 0.12 et une corre´lation de 0.83. La situation est donc plus proche de la
relation calibre´e avec les masses combine´es mais sensiblement moins bonne malgre´
le fait d’avoir enleve´ un amas. Les normalisations sont toujours difficilement com-
patibles, ce qui semble donc eˆtre duˆ aux diffe´rences significatives entre les masses
lensing et les masses combine´es pour plusieurs amas.
On pourra donc retenir que la relation calibre´e avec les masses combine´es est la
meilleure parmi toutes celles obtenues jusqu’ici, avec le plus grand coefficient de
corre´lation et la plus petite dispersion intrinse`que. C’est cette loi d’e´chelle qui de-
vrait donc eˆtre utilise´e pour estimer rapidement la masse d’un large e´chantillon
d’amas afin d’en caracte´riser la fonction de masse et en de´duire des contraintes cos-
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mologiques. Cependant la tempe´rature reste une quantite´ difficile d’acce`s pour de
grands e´chantillons d’amas et donc la relation M −N reste toujours compe´titive.
Ici la comparaison avec les re´sultats obtenus par d’autres groupes et assez difficle
car le nombre d’e´tudes similaires a` la notre est assez limite´ si on se restreint a` des lois
calibre´es avec des masses lensing. Citons par exemple Hoekstra (2007) qui obtient
une pente de 1.34 ± 0.29, un re´sultat similaire au notre. Okabe et al. (2010b) ont
obtenu quant a` eux une pente de 1.49± 0.58 sur 12 amas de l’e´chantillon LoCuSS,
la` aussi compatible avec nos re´sultats et avec le mode`le auto-similaire.
Comme pour la relation LX −M , la comparaison des normalisations va de´pendre
du type d’analyse et donc ces re´sultats sont a` prendre avec pre´cautions. Bardeau
et al. (2007) trouvent une normalisation de 0.44+0.39−0.21 en ayant fixe´ la pente a` 3/2.
Cette valeur e´quivaut a` 6.47+5.73−3.08 dans nos unite´s, soit une valeur compatible a`
la notre dans sa limite infe´rieure.Pedersen & Dahle (2007) obtiennent M500,8kev =
(8.7± 1.6)h−1 × 1014M" avec leur large e´chantillon d’amas. Une fois convertie dans
nos unite´s, celle-ci correspond a` une normalisation de 11.70± 2.15, valeur en accord
avec notre estimation base´e sur les masses lensing. La dernie`re e´tude en date est
celle de Okabe et al. (2010b) de´ja` mentionne´e pre´ce´demment. Leur normalisation de
M500,5keV = 2.45
+0.27
−0.2410
14h−1M" avec la pente fixe´e a` 3/2 donne dans nos unite´s une
valeur de 6.67+0.50−0.45 plutoˆt incompatible avec notre estimation. Comme leur amas sont
a` des redshifts plus petits (z < 0.3), on peut eˆtre tente´ d’expliquer la diffe´rence
observe´e par la pre´sence d’une e´volution non standard de la relationM −T . Cepen-
dant on peut aussi penser que leur masses sont globalement sous-estime´es (figure
5.15).
Pour finir, on pourra noter e´galement que l’e´quation 2.54 qui donne la valeur the´orique
de la normalisation pour le cas parfaitement hydrostatique e´quivaut a` une norma-
lisation M200,6keV ∼ 9.1014M" (en ayant simplement remplace´ dans l’e´quation δvir
par ∆ = 200 et Mvir = M200), une valeur proche de la normalisation issue des
masses combine´es, ∼ 8−9, et sensiblement infe´rieure a` celle obtenue avec les masses
lensing, ∼ 12− 13. Pour ce qui est de la normalisation de´rive´e avec une estimation
hydrostatique des masses, citons par exemple Arnaud et al. (2005) qui obtiennent en
∆ = 200 une normalisation ∼ 7.5 dans nos unite´s pour des amas proches et chauds
(T > 3.5 keV), une valeur similaire a` celle obtenue par Vikhlinin et al. (2006) et
sensiblement infe´rieure a` nos re´sultats. La` aussi, difficile de se´parer de possibles biais
de calibration des masses d’une e´volution non standard de la relation M − T .
La caracte´risation de la relation M − T e´tant relativement complexe, notamment a`
cause des divers processus physiques non gravitationnels qui peuvent en affecter la
pente et la normalisation, je n’irai pas plus loin dans l’e´tude de celle-ci. Tout ceci
fait cependant l’objet de la continuation du travail de cette the`se.
5.3.7 Bilan sur les corre´lations
L’analyse de cet e´chantillon d’amas distants a permi de montrer que les diffe´rentes
proprie´te´s d’un amas sont corre´le´es avec la masse de celui-ci. Malgre´ une statis-
tique limite´e, nous avons pu contraindre la forme ge´ne´rale de ces corre´lations. Cela
a re´ve´le´ qu’a` ces redshifts, les lois d’e´chelle s’accordent avec les pre´dictions du
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mode`le hie´rarchique de la formation gravitationnelle des structures. L’impact des
me´canismes physiques qui influencent le contenu baryonique d’un amas a e´galement
e´te´ mis en lumie`re, notamment avec l’estimation lensing de la pente de la rela-
tion masse-luminosite´ X qui est significativement en de´saccord avec la pre´diction
similaire. Comme la pente de la relation masse-tempe´rature correspond a` sa valeur
the´orique, cela montre bien que la relation LX − T est affecte´e par l’action de pro-
cessus non gravitationnel sur les proprie´te´s du gaz intra-amas (cela reste ne´anmoins
a` ponde´rer par la couverture en masse de l’e´chantillon e´tudie´ qui se focalise sur les
amas tre`s massifs). Le fait que la masse corre`le avec la richesse et la luminosite´ op-
tique dans un rapport le´ge`rement supe´rieur a` 1 tend a` prouver que les me´canismes
qui affectent les proprie´te´s de ces galaxies sont de´ja` a` l’oeuvre a` ces redshifts.
Dans la majeure partie des cas, l’estimation des masses combine´es donne de meilleurs
re´sultats sur la contrainte des lois d’e´chelle, ce qui refle`te la difficulte´ d’obtenir des
masses lensing pre´cises a` ces redshifts. Pour ce qui est de la corre´lation avec les
proprie´te´s des galaxies de l’amas, il ressort que la richesse trace mieux la masse que
la luminosite´ totale ou bien celle contenue dans la galaxie la plus brillante. Pour les
proprie´te´s X du gaz, c’est la tempe´rature qui semble eˆtre la plus corre´le´e avec la
masse.
La question de l’e´volution reste pour l’instant en suspens du fait d’un manque
d’e´chantillons a` diffe´rents redshifts comparable avec celui-ci. A cela s’ajoute les
difficulte´s a` de´terminer une normalisation avec une me´thode et des unite´s similaires,
e´tape indispensable pour dissocier des erreurs de calibration d’une re´elle e´volution
non standard des lois d’e´chelle.
Tous ces re´sultats doivent e´galement eˆtre mode´re´s par la taille limite´ de l’e´chantillon
et par la pre´sence d’amas perturbe´s ou dans des conditions particulie`res (fusions,
pre´sence de filaments, sous-structures importantes, ...) qui introduisent une disper-
sion supple´mentaire lors de l’analyse des corre´lations avec la masse, et ce de manie`re
diffe´rente selon la relation conside´re´e. Une compilation avec d’autres amas distants
permettrait d’augmenter le poids statistique de notre e´tude et d’obtenir des re´sultats
plus robustes sur l’e´talonnage des lois d’e´chelle a` ces redshifts.
Chapitre 6
Conclusions et perspectives
Au cours de ces 3 anne´es de the`se, j’ai approfondi, ame´liore´ et adapte´ une
me´thode de mesure de la masse des amas de galaxies par effets de lentilles gravita-
tionnelles. J’ai notamment mis en lumie`re les difficulte´s lie´es a` l’application d’une
telle me´thode sur des amas de galaxies a` hauts redshifts. Au dela` de l’ellipticite´
intrinse`que des galaxies, plusieurs sources d’erreurs viennent perturber la mesure du
signal de cisaillement. Re´solution angulaire, mesure de la forme des galaxies, classifi-
cation des galaxies, de´termination de la ge´ome´trie du syste`me et effets de projections
sont les principales causes de l’incertitude de l’estimation lensing de la masse d’un
amas.
L’e´tude d’un e´chantillon de 12 amas massifs et lointains (0.4 < z < 0.6, 0.5 < M <
2.1015M") observe´s avec l’instrument Megacam au CFHT m’a permis ne´anmoins de
montrer que cette me´thode reste compe´titive avec l’analyse X base´e sur les observa-
tions du satellite XMM-Newton. Les estimations de la masse totale des amas obte-
nues par ces 2 techniques sont, sauf cas exceptionnels et identifie´s comme tels, parfai-
tement compatibles. L’accord de ces 2 estimateurs base´s sur des me´thodes totalement
diffe´rentes confirme la robustesse de chacune ainsi que leur comple´mentarite´. Lors-
qu’un amas est dynamiquement perturbe´, l’estimation hydrostatique de sa masse est
biaise´e contrairement a` l’analyse lensing qui s’affranchit de l’e´tat thermodynamique
du milieu intra-amas. Dans le cas ou` l’amas est dans une configuration propice a`
de forts effets de projections (structures a` grande e´chelle, concentration apparente
extre`me, sous-structures, groupes/amas d’avant-plan...), l’analyse lensing devient
moins performante et donne des masses qui peuvent se re´ve´ler eˆtre tre`s fortement
sur ou sous-estime´es.
J’ai e´galement confirme´ l’existence de corre´lations e´troites entre les caracte´ristiques
d’un amas et sa masse : sa luminosite´ optique, sa richesse, sa tempe´rature et sa lumi-
noste´ X sont autant de quantite´s capables de tracer la masse d’un amas. Malgre´ la
faible statistique de l’e´chantillon, il apparaˆıt que la tempe´rature est la grandeur qui
est la mieux corre´le´es avec la masse, un re´sultat de´ja` observe´ a` diffe´rents redshifts.
Cependant, devant la difficulte´ a` obtenir une estimation de cette tempe´rature pour
de grands e´chantillons d’amas, la relation masse-richesse apparaˆıt comme une tre`s
bonne alternative puisque plus facile a` de´terminer.
La caracte´risation de ces diffe´rentes corre´lations est en bon accord avec les re´sultats
de´duits d’analyses base´es sur diffe´rentes techniques, diffe´rents redshifts et dans
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d’autres gammes de masses. Cela prouve la compe´titivite´ de la me´thode utilise´e dans
cette the`se. Les re´sulats encore pre´liminaires sugge`rent que le mode`le auto-similaire
est valide a` ces redshifts et que ses limites sont e´galement de´tecte´es, avec une in-
fluence significative des processus non gravitationnels sur la composante baryonique.
Pour autant, il reste beaucoup de travail a` faire dans la continuite´ de cette the`se.
Dans l’imme´diat, il paraˆıt important de poursuivre l’analyse des corre´lations entre
la masse de l’amas et ses proprie´te´s. Les mode`les de formation et d’e´volution des
structures pre´disent certains re´sultats qui peuvent eˆtre confirme´s en combinant cet
e´chantillon d’amas avec d’autres afin d’augmenter la statistique et donc la perti-
nance des re´sultats. En particulier, la caracte´risation de l’e´volution des lois d’e´chelle
est un des aspects qui me´ritent une attention toute particulie`re.
Plusieurs raffinements dans la me´thode sont e´galement possibles, notamment en ce
qui concerne la mesure de la forme des galaxies. J’ai en effet calibre´ ma me´thode sur
un ensemble de simualtions de´die´es au test des diffe´rentes techniques de lensing. Et
il est clair que l’utilisation de Im2shape peut eˆtre ame´liore´e, par exemple en ajus-
tant la forme des galaxies par des mode`les plus complexes et re´alistes qu’une simple
ellipse.
Puisque la me´thode d’analyse des effets de lentilles faibles a e´te´ valide´e au cours
de cette the`se, il serait inte´ressant de l’appliquer a` d’autre donne´es du meˆme type
comme par exemple les champs Wide du releve´ CFHTLS. Les 4 champs couvrent
une surface supe´rieure a` 180 degre´s carre´s ce qui repre´sente une surface a` analy-
ser assez conse´quente. Une recherche d’amas de galaxies par effet de lentille faible
comme celle re´alise´e par Gavazzi & Soucail (2007) sur les champs Deep pourrait
conduire a` la cre´ation d’un nouveau catalogue d’amas se´lectionne´s en masse avec
une fonction de se´lection diffe´rente des e´chantillons d’amas X. Ces nouveaux amas
seraient utiles par exemple pour ame´liorer la caracte´risation des lois d’e´chelle op-
tiques ou bien tenter de mesurer leur fonction de masse.
Un autre point qui devrait eˆtre investigue´ plus en de´tails concerne l’analyse com-
bine´e des effets de lentilles faibles avec les donne´es X et les effets de lentilles fortes.
Dans le chapitre 5 j’ai pre´sente´ un de´but d’analyse combine´e et montre´ que le gain
peut se re´ve´ler substantiel dans certains cas. L’e´tude peut eˆtre pousse´e plus loin
avec des me´thodes statistiques plus e´labore´es et surtout avec la prise en compte de
la pre´sence d’arc pour certains des amas. Une analyse strong lensing permet en effet
de contraindre la partie centrale de l’amas qui est inaccessible via l’analyse weak
lensing. La comple´mentarite´ e´vidente des 2 me´thodes me´rite donc une e´tude appro-
fondie. Ici, une utilisation de Lenstool qui permet d’effectuer une analyse combine´e
peut constituer un bon point de de´part.
Pour finir, une analyse plus pousse´e des proprie´te´s morphologiques des amas est
envisageable telle que l’e´tude des liens entre les distributions en masse, en lumi-
nosite´, en brillance de surface et en densite´ de galaxies membres. Les proprie´te´s
des galaxies ont fait l’objet du travail pre´sente´ dans Huertas-Company et al. (2009)
et le lien avec la distribution en masse des amas reste a` explorer (effets de l’en-
vironnement sur les caracte´ristiques des galaxies). Une telle analyse morphologique
pourrait e´galement permettre de diffe´rencier les amas selon leur e´tat dynamique afin
d’e´tudier par exemple l’impact de celui-ci sur les lois d’e´chelle ou bien sur le rapport
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MX/Mlensing afin de mettre en exergue les limitations de chacune des 2 me´thodes.
La de´tection de nouveaux amas graˆce aux missions d’observations en cours ou
en voie d’exploitation (Planck, Euclid, LSST , ...) va permettre de constituer de
nouveaux catalogues d’objets toujours plus fournis afin de caracte´riser de manie`re
pre´cise la fonction de masse des amas et son e´volution, ce qui repre´sente un des ob-
jectifs majeurs de la cosmologie observationnelle moderne. Il est clair que la mise en
place d’estimateurs de masse rapides et robustes est indispensable, et ne peut eˆtre
correctement re´alise´e que par la confrontation ou la combinaison direct de plusieurs
me´thodes. L’analyse lensing de´crite dans ce manuscrit s’est re´ve´le´e compe´titive et
comple´mentaire de l’analyse X et constitue donc une alternative efficace a` l’estima-
tion directe de la masse d’un amas de galaxies.
La qualite´ des donne´es futures va par ailleurs permettre d’utiliser les effets de len-
tilles gravitationnelles a` des fins cosmologiques via la de´tection et la mesure du
cisaillement cosmique, en particulier graˆce a` la mission Euclid. Afin de tirer parti
au maximum de ces nouvelles observations, une ame´lioration des techniques de me-
sure de ce signal reste a` faire et constitue un de´fi que les chercheurs vont devoir
relever dans les prochaines anne´es.
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Annexes
Annexe A : Re´sultats individuels
MS0016
Cet amas fait parti des plus massifs, M200 = 2.56
+0.49
−0.41 × 1015h−170 M", et des plus
riches de l’e´chantillon avec N200 = 55. Ce nombre e´leve´ de galaxies rouges lui a
permis d’eˆtre rapidement de´couvert (Koo 1981). Ellingson et al. (1998) ont e´ffectue´
un releve´ spectroscopique de ses galaxies et obtiennent a` partir de plus de 180 objets
une dispersion de vitesses le long de la ligne de vise´e σv = 1127
+168
−112 km.s
−1. Cette
valeur est sensiblement infe´rieure a` notre estimation lensing a` partir de l’ajustement
du profil de cisaillement par une SIS mais reste compatible avec sa richesse (Borgani
et al. 1999).
MS0016 est un des amas X les plus brillants et lointains du catalogue EMSS (Gioia
& Luppino 1994) et un bon nombre d’analyses X ont e´te´ re´alise´es sur cet objet. Les
plus re´centes obtiennent des masses assez e´leve´es, typiquement M500 - 1× 1015M"
(Ettori et al. 2003; Kotov & Vikhlinin 2005; Morandi et al. 2007). L’estimation
X dans le cadre de notre e´tude donne une masse le´ge`rement infe´rieure mais pas
de manie`re significative du point de vue statistique. Ces valeurs sont par ailleurs
bien plus petites que notre estimation lensing, MS0016 e´tant un des 4 amas de
l’e´chantillon qui pre´sente des estimations lensing et hydrostatiques fortement in-
compatibles.
L’analyse X et dynamique de cet amas semblent donc donner des masses sensible-
ment plus faibles que notre mesure lensing, ce qui remet en question notre ana-
lyse. Cependant, Hoekstra (2007) puis Mahdavi et al. (2008) obtiennent e´galement
une estimation weak lensing de la masse de cet amas tre`s e´leve´e avec M500 =
19.51 ± 5.77 × 1014M" (donne´es CFHT, came´ra CFH12k) et en bon accord avec
notre estimation. Les meˆmes auteurs obtiennent comme nous une masse X (donne´es
Chandra) bien plus faible, d’environ un facteur 2 par rapport a` leur estimation
lensing.
Un tel e´cart sugge`re que cet objet pre´sente une configuration propice a` une estima-
tion de la masse biaise´e, soit par l’hypothe`se hydrostatique, soit par effet de lentille
faible. Pour essayer de voir laquelle des deux me´thodes est prise en de´faut, penchons
nous un peu plus sur la morphologie de cet amas. Tout d’abord, on remarquera (fi-
gure 6.34) que MS0016 pre´sente en son centre 3 galaxies elliptiques brillantes et non
une seule BCG de type cD. Celles-ci sont aligne´es selon un axe nord-est/sud-ouest,
alignement qui se retrouve e´galement dans les cartes de luminosite´ optique et de
brillance de surface X avec un centre globalement elliptique d’orientation similaire
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Fig. 6.1: Profil de cisaillement re´duit g en fonction du rayon normalise´ par R200. La dispersion de
vitesse σv et la masse M200 correspondent aux meilleurs ajustements de ce profil par les mode`les
SIS et NFW.
(figure 6.2). Du fait de sa re´solution limite´e et du lissage par l’ICF, cette tendance
est moins marque´e sur la carte de masse avec un centre plus sphe´rique. Les ana-
lyses lensing du coeur de MS0016 pre´sente´es dans Smail et al. (1995) et Clowe et al.
(2000) font e´galement e´tat de cette ellipticite´ centrale avec clairement une e´longation
nord-ouest/sud-est.
L’effet du lissage de notre estimation de la distribution de masse peut eˆtre e´value´
en analysant la position du pic de masse central. Le de´centrage observe´ sur la carte
de masse lisse´e avec une ICF de largeur 150” est re´duit sur celle obtenue avec une
ICF de 100” qui pre´sente un meilleur accord avec la position du pic d’e´mission X et
du centre de la carte de luminosite´ optique. D’autre part, comme le souligne Clowe
et al. (2000) et leur analyse de cartes de masses simule´es, la position du pic de masse
peut varier sensiblement selon la se´lection des galaxies lentille´es. En effet, comme
la me´thode de reconstruction utilise les galaxies comme estimateur local du cisaille-
ment, des variations de la densite´ locale de sources peut influencer le positionnement
du centre du halo. L’e´cart que nous observons et qui est e´galement pre´sent dans les
analyses de Smail et al. (1995) et Clowe et al. (2000) n’est donc certainement qu’un
artefact lie´ a` la construction de la carte de masse.
Si l’on s’e´loigne du centre de l’amas, on peut constater sur la carte de brillance de
surface que la forme elliptique est toujours pre´sente. Le centre des isophotes semble
cependant se de´caler vers le sud-ouest. Sur la figure 6.3 on remarque que cette ten-
dance est e´galement visible sur la carte de luminosite´ optique dont les isocontours
sont e´tire´s vers l’ouest. La carte de masse d’ICF 100” posse`de elle un second pic
de masse dans la meˆme re´gion, a` environ 180” (soit ∼ 1.15 Mpc) au sud-ouest du
pic de masse central, dont les isocontours sont e´tire´s eux vers l’est, une tendance
non observe´e sur les cartes de luminosite´ et de brillance de surface mais e´galement
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Fig. 6.2: Cartes de masse, luminosite´ optique et brillance de surfaceX pour l’amas MS0016. En bas
a` gauche : carte de masse de LensEnt2 obtenue avec une largeur d’ICF de 150”. En haut a` gauche :
carte de masse avec une ICF de largeur 100”. La normalisation de ces 2 cartes n’est pas importante
et seul le contraste par rapport au fond est significatif (voir chapitre 4). En haut a` droite : carte de
(densite´ de) luminosite´ associe´es aux galaxies brillantes elliptiques (couleurs compatibles a` moins
de 3σ et mr′ < 23). Les pixels font ∼ 11” de coˆte´ et la luminosite´ correspondante est e´gale la
somme de la luminosite´ des 5 galaxies les plus proches divise´e par la surface courvert par le disque
de rayon la cinquie`me galaxie la plus e´loigne´e. L’e´chelle de couleurs est logarithmique, de 0.1 a`
4.5×106L#kpc−2. En bas a` droite : carte de brillance de surface X mesure´e par XMM−Newton,
apre`s lissage en ondelettes (e´chelle de couleurs logarithmique de 0.1 a` 15 coups enregistre´s sur les
3 capteurs de XMM , dans la bande [0.3 − 2] keV). Sur chaque carte, la croix noire repre´sente la
position de la BCG, les contours sont le rapport de la carte de masse (largeur d’ICF de 150”) avec
l’estimation du bruit, avec un premier contour a` 2σ puis espace´s de +1σ. Le cercle blanc repre´sente
l’estimation de R200 de l’analyse lensing. Sur toutes les cartes, le nord est en haut, l’ouest a` droite.
de´tecte´e par Clowe et al. (2000).
Aux environs de notre estimation de R200, les 3 cartes pre´sentent une structure as-
sez complexe est assez semblable. Une extension nord-sud est de´tecte´e, en particulier
sur la carte de masse. Au sud (environ 225”), elle montre un pic annexe e´galement
bien observe´ sur la carte de luminosite´ et qui apparaˆıt le´ge`rement sur la carte de
brillance de surface avec un de´calage sur la gauche. Au nord, la carte de luminosite´
a ses contours e´tire´s, tout comme la carte de masse. Cette dernie`re pre´sente d’autres
pics de masses auxquels aucune contrepartie optique n’est associe´e, en particulier
dans la continuite´ de l’alignement des 2 pics de masse centraux, dans la direction
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Fig. 6.3: Carte de brillance de surface X pour l’amas MS0016. En noir : contours de la carte de
masse lisse´e avec une taille d’ICF de 100” obtenus comme pour la figure 6.2. En rouge : contours
de luminosite´ optique associe´e aux galaxies brillantes de la se´quence des elliptiques (e´chelle loga-
rithmique).
sud-est.
A plus grande e´chelle encore, 2 structures pre´sentes sur les cartes de luminosite´ et
de masse sont de´tecte´es, aligne´es dans la direction nord-est/sud-ouest par rapport
au centre et situe´es a` environ 440” pour celle au nord, et environ 600” (∼ 3.8 Mpc)
pour celle au sud par rapport a` la BCG. On notera que cette structure au sud-ouest
pre´sente e´galement une e´mission X diffuse et donc est probablement associe´e a` un
amas/groupe connecte´ au halo principal.
L’analyse de la distribution des diffe´rentes composante de l’amas MS0016 montre
clairement une structure complexe a` grande e´chelle, particulie`rement la carte de
masse (ICF 100”) dont l’extension nord-est/sud-ouest pre´sente au centre semble
s’e´tendre a` grande distance. L’e´tirement dans la direction nord/sud et le´ge`rement
a` l’ouest du centre qui est clairement visible sur la carte de luminosite´ favorise
e´galement l’hypothe`se selon laquelle cet amas est au coeur d’une structure filamen-
taire de la toile cosmique. Les travaux de Tanaka et al. (2009) (voir aussi Tanaka
et al. (2007) et figure 5 de Kodama et al. (2005)) sur l’analyse spectroscopique de la
distribution des galaxies dans le champ de MS0016 font e´tat d’une telle structure a`
encore plus grande e´chelle, de l’ordre de 20 Mpc, e´tire´e dans la direction nord/sud,
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avec e´galement des extensions dans la direction est/ouest, et dont plusieurs des
sous-structures (concentrations de galaxies) sont de´tecte´es sur notre carte de masse
projete´e.
Il apparaˆıt donc que l’amas MS0016 n’est pas isole´ mais au coeur d’une structure
filamentaire qui pre´sente un grand nombre de sous-amas et groupes associe´s gravi-
tationnellement avec l’amas principal (Tanaka et al. 2009). Cela permet d’expliquer
l’e´cart entre les estimations lensing et hydrostatique de sa masse : alors que l’analyse
X se base sur le potentiel du halo central uniquement (pas d’e´mission X observe´e
dans les sous-structures), l’analyse lensing utilise un champ de vue bien plus large
et donc est sensible a` toute la masse projete´e associe´e a` la structure a` grande e´chelle
(on constatera sur la figure 6.1 que le profil de cisaillement est de´tecte´ a` large dis-
tance du centre, puisqu’a` 2R200 le signal est toujours incompatible avec 0 ce qui
contribue a` l’estimation e´leve´e de la masse). Pour cet amas, notre analyse lensing
a` grande e´chelle (ainsi que celle de Hoekstra (2007)) est donc probablement biaise´e
par rapport a` l’estimation X pour ce qui est de la masse du halo principal. D’ou` des
masses X bien infe´rieures.
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MS0451
Cet amas, le plus lumineux en X du catalogue EMSS (Gioia & Luppino 1994), a
e´galement fait l’objet d’un grand nombre d’e´tudes. L’analyse spectroscopique re´alise´e
par Ellingson et al. (1998) sur plus de 100 galaxies membres de l’amas a conduit
a` une estimation de la dispersion de vitesses le long de la ligne de vise´e de σlos =
1002+72−61 km.s
−1 (Borgani et al. 1999). Hicks et al. (2006) de´terminent de leur analyse
dynamique une masse M200 = 24
+4
−3 × 1014M", valeur en parfait accord avec leur
de´termination hydrostatique a` partir de donne´es Chandra,M200 = 21±2×1014M".
Plusieurs autres groupes ont re´alise´ une analyse X de cet amas et obtiennent des
masses sensiblement plus faibles, avec M500 ∼ 8− 11× 1014M" (Ettori et al. 2003;
Morandi et al. 2007).
MS0541 pre´sente plusieurs signatures d’effets de lentille forte et un mode`le strong
lensing de cet amas a e´te´ re´alise´ par Borys et al. (2004) puis ame´liore´ par Berciano
Alba et al. (2010). L’ajustement du halo de matie`re noire par un profil PIEMD
effectue´ avec Lenstool donne une dispersion de vitesses σ = 1144.8 ± 36 km.s−1.
Clowe et al. (2000) ont re´alise´ une analyse weak lensing de MS0451 et obtiennent
une masse sensiblement plus faible, puisque leur ajustement d’un mode`le SIS leur
donne une dispersion de vitesses σ = 980 km.s−1.
Comme le laisse sugge´re´ le profil de cisaillement pre´sente´ figure 6.4, le signal que
nous mesurons pour cet amas est plutoˆt bon, en particulier dans la zone centrale.
Notre estimation de sa masse lensing,M500 = 1.00
+0.21
−0.18×1015M" est comparable aux
estimations X mentionne´es plus haut. L’analyse des donne´es XMM-Newton conduit
a` une estimation de la masse hydrostatique le´ge`rement plus e´leve´e mais tout a` fait
compatible avec l’estimation lensing, ce qui sugge`re que cet amas n’est pas dans
une configuration complexe telle qu’une phase de fusion ou bien un environnement
de type filamentaire.
Cependant, l’analyse des proprie´te´s morphologiques de MS0451 portent a` croire que
cet amas n’est pas comple`tement isole´ et parfaitement sphe´rique. La distribution des
galaxies de l’amas montre une forte e´longation, bien visible sur l’image couleur du
centre de MS0451 (voir figure 6.34). On constate e´galement que la galaxie centrale
pre´sente une ellipticite´ aligne´e dans la meˆme direction sud-est/nord-ouest. La figure
6.5 montre que cette asphe´ricite´ est bien pre´sente sur la distribution de luminosite´ des
galaxies de la se´quence des elliptiques, de meˆme que sur la carte de masse projete´e.
La brillance de surface X est aussi le´ge`rement elliptique mais avec une orientation
sensiblement diffe´rente, plus axe´e est/ouest. Il est inte´ressant de remarquer que la
position du pic d’e´mission X correspond parfaitement a` la position de la BCG,
contrairement au pic de masse et au pic de luminosite´. Ce dernier est de´cale´ dans la
direction sud-est, conse´quence de la pre´sence de galaxies plus brillantes dans cette
zone, un effet de´ja` note´ par Clowe et al. (2000). Les meˆme auteurs font e´tat sur
leur carte de masse d’une extension au nord avec une contrepartie lumineuse mais
bien plus faible. Cette e´longation est e´galement de´tecte´e ici (figure 6.6), ainsi que
d’autre pics de masse annexes (en particulier a` l’est, avec e´galement une contrepartie
lumineuse). Notre carte de luminosite´ montre aussi une forte e´longation au sud, avec
la pre´sence d’un pic de masse mais seulement de´tecte´ a` 2σ.
La carte de brillance de surface X posse`de une seconde zone d’e´mission, a` environ
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Fig. 6.4: Profil de cisaillement de l’amas MS0451 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
3 Mpc au sud. Aucune contrepartie lumineuse ou sur la carte de masse n’apparaˆıt.
Cela n’est pas e´tonnant puisque Schirmer et al. (2010) ont montre´ qu’un groupe
fossile massif (avec un signal strong lensing) est pre´sent a` cette position, groupe
situe´ a` un redshift estime´ z = 0.26. Ses galaxies membres n’apparaˆıssent donc pas
naturellement sur notre carte de luminosite´ base´e sur les galaxies de la se´quence
des elliptiques de MS0451. La masse weak lensing estime´e de se groupe, M200 ∼
0.85 × 1014M" se re´ve`le trop faible pour pertrube´ notre estimation lensing de la
masse de MS0451 et son signal de cisaillement trop faible pour apparaˆıtre sur notre
carte de masse.
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Fig. 6.5: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas MS0451 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 4.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.1 a` 10 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.6: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas MS0451 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ0856
Cet amas fait parti du releve´ NORAS (Nothern ROSAT all-sky galaxy cluster
survey, Bo¨hringer et al. (2000)), un releve´ d’amas se´lectionne´s en X. L’absence
d’e´tude cet amas dans la litte´rature ne nous permet pas de confronter nos estimations
de la masse par l’analyse lensing ou hydrostatique.
RXJ0856 ne pre´sente pas de caracte´ristique particulie`re et les 2 me´thodes donnent
des masses semblables. Les cartes de brillance de surface X, de luminosite´ optique
et de masse projete´e sont tre`s similaires dans la zone centrale (figure 6.8) : forme
sphe´rique et bien positionne´e sur la BCG qui domine la distribution en luminosite´.
La carte de masse pre´sente une extension vers l’est mais qui n’est associe´e a` aucune
contrepartie lumineuse (optique ou X) et donc n’est probablement qu’un artefact de
la reconstruction. La distribution en luminosite´ pre´sente quant a` elle une extension
nord-sud avec des pics annexes mais peu significatifs pour eˆtre associe´s de manie`re
sure a` des sous-structures ou des groupes qui ”tomberaient” sur le halo central.
L’amas semble globalement isole´, meˆme si plusieurs pics de masse et de luminosite´
sont de´tecte´s a` plus grande e´chelle (figure 6.9), en particulier au sud, direction dans
laquelle la carte de masse d’ICF 100” pre´sente une e´longation avec en son extre´mite´
a` environ 2.6 Mpc une le´ge`re sur-densite´ de galaxies. Mais devant la faiblesse du pic
de masse et de luminosite´, il est possible que cela ne soit e´galement qu’un artefact.
Fig. 6.7: Profil de cisaillement de l’amas RXJ0856 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
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Fig. 6.8: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ0856 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 6.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.05 a` 2.5 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.9: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ0856 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ0943
RXJ0943 (ABELL 0851, CL0039) est un amas massif tre`s riche dont les galaxies
ont fait l’objet d’un grand nombre d’e´tudes. Cet amas fait parti du catalogue NO-
RAS (Bo¨hringer et al. 2000) et a e´galement e´te´ observe´ par XMM-Newton. Par
exemple, De Filippis et al. (2003) ont e´tudie´ en de´tails le coeur de cet amas et leurs
conclusions montrent que cet amas est un syste`me dynamiquement jeune, confir-
mant ainsi les re´sultats de Schindler et al. (1998). Ils de´tectent clairement 2 pics
d’e´mission X dans le coeur de l’amas, qu’ils attribuent a` 2 sous-amas en phase du
fusion, d’axe aligne´ avec l’axe de la distribution de l’e´mission X. Les auteurs es-
timent que les 2 sous-amas verront leurs coeurs se rencontrer dans quelques millions
d’anne´es. Ce sce´nario du fusion est renforce´ par la pre´sence d’une re´gion de gaz
chaud situe´e entre les 2 sous-amas et oriente´e perpendiculairement a` l’axe de fusion,
te´moignant de la compression du gaz par le rapprochement des 2 sous-amas. De
plus, la valeur e´leve´e de la dispersion de vitesses des galaxies membres de RXJ0943,
σv ≈ 1300 km.s−1 (Dressler & Gunn 1992) semble eˆtre due en partie au mouvement
global des 2 sous-amas qui pre´sentent des dispersions de vitesses plus faibles, environ
1000 et 750 km.s−1 d’apre`s De Filippis et al. (2003).
Les analyses weak lensing re´alise´es par Seitz et al. (1996) et Iye et al. (2000) vont
dans le meˆme sens, avec une de´tection d’un pic principal et d’un second pic, dont
les positions correspondent bien avec le 2 sous-amas de´tecte´s en X. Il semble donc
que l’amas RXJ0943 pre´sente une structure bi-modale ou` 2 sous-structures sont en
phase de fusion, chacune d’elle e´tant associe´e a` un halo de matie`re noire, une sur-
densite´ de galaxies elliptiques ainsi qu’une e´mission X diffuse. Les e´carts note´s par
De Filippis et al. (2003) entre la position exacte des pics de chaque composante ne
sont pas inhabituels dans ce genre de cas ou` l’amas est dynamiquement perturbe´
(comme par exemple dans le cas du Bullet cluster).
En ce qui concerne notre analyse, on constate que la carte de masse de´rive´e de
LensEnt2 ne pre´sente qu’un pic dans la zone centrale, positionne´ sur le pic principal
de l’e´mission X (figure 6.11). Il en va de meˆme pour la distribution en luminosite´
optique dont le pic principal est centre´ sur la galaxie la plus brillante. On pourra no-
ter au passage que RXJ0943 ne posse`de pas une seule BCG mais plusieurs galaxies
tre`s brillantes clairement distribue´es en 2 groupes (figure 6.34) dont les positions
correspondent globalement aux 2 pics de la brillance de surface X (on peut noter
un certain de´calage entre la position de la galaxie la plus brillante et celle du se-
cond pic d’e´mission X). Le fait que nos cartes de masse et de luminosite´ optique
ne pre´sentent qu’un seul pic re´sulte du lissage utilise´. Comme nous nous inte´ressons
plus particulie`rement a` la distribution des composantes a` grande e´chelle, les e´chelles
de lissages sont trop grandes pour pouvoir re´soudre spatialement les 2 sous-amas
qui ne sont se´pare´s que de seulement 50” (environ 270 kpc). La carte de masse ob-
tenue avec une ICF de largeur 150” ou 100” n’est donc pas assez pre´cise pour les
distinguer. Par comparaison, Seitz et al. (1996) et Iye et al. (2000) font intervenir
des e´chelles de lissage bien plus petites, 0’.3 et 5”.8 respectivement.
La bi-modalite´ de RXJ0943 est responsable du profil de masse X incompatible avec
un mode`le NFW dans la zone centrale. Nous avons vu au chapitre 5 que la masse
NFW estime´e pour cet amas a e´te´ obtenue avec une concentration irre´aliste de 0.01,
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Fig. 6.10: Profil de cisaillement de l’amas RXJ0943 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
et que la combinaison X+WL ne fonctionne pas. Sur la figure 6.10 on constate que
le profil de cisaillement est extre`ment pique´ au centre, γ ≈ 0.4 puis assez pertrube´
dans les re´gions interme´diaires pour enfin eˆtre de nouveau bien contraint a` plus
grande distance du centre, effets probablement dus a` la pre´sence des 2 sous-amas.
Si maintenant on se penche sur la distribution a` plus grande e´chelle des composantes
de RXJ0943 (figure 6.12), on remarque tout d’abord la complexite´ de la carte de
luminosite´ (contours rouges). Au-dela` de la zone centrale qui pre´sente une forte el-
lipticite´ partage´e par la brillance de surface X selon un axe nord-est/sud-ouest, on
note la pre´sence de plusieurs sur-densite´s de luminosite´, en particulier 2 pics situe´s
au nord-ouest du centre. Une e´longation vers le sud est e´galement de´tecte´e, avec des
contreparties obtenues sur la carte de masse. Enfin, a` l’ouest de l’amas, a` environ 3.5
Mpc, une grosse structure est clairement de´tecte´e, a` la fois sur les cartes de masse et
luminosite´. D’autres sur-densite´s de galaxies elliptiques sont de´tecte´es (sud-est par
exemple) ce qui au final explique le caracte`re extre`mement riche et lumineux de cet
amas qui, comme nous l’avons vu, fait parti avec MS0016 et RXJ2228 des 3 cas qui
sont clairement hors de nos meilleurs ajustement des relations d’e´chelle M − N et
M−L (voir chapitre 5). Pour ce qui est de la carte de masse, outre l’e´longation au sud
mentionne´e pre´ce´demment, 2 structures tre`s allonge´es apparaˆıssent : une au nord,
e´tire´e dans la direction est/ouest mais qui n’est certainement que la conse´quence
du lissage de pics de bruit, meˆme si une de´tection a` 3σ proche d’une sur-densite´
lumineuse et avec une le´ge`re contribution X est pre´sente. La seconde structure, a`
l’est de l’amas et connecte´e a` celui-ci, n’est de´tecte´e qu’au plus faible niveau et donc
n’est probablement qu’un artefact de la reconstruction.
Au final, on retiendra que RXJ0943 est un amas dynamiquement jeune, avec 2 sous-
amas en phase de fusion. La correspondance relative des estimations X et lensing
de sa masse rele`ve plus du hasard puisque l’hypothe`se hydrostatique n’est claire-
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Fig. 6.11: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ0943 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.25 a` 8.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.08 a` 4.5 pour la brillance de surface.
ment pas applicable pour ce cas. L’estimation lensing est e´galement potentielle-
ment biaise´e a` cause de la zone centrale bi-modale (mauvais centrage du profil).
Pour finir, RXJ0943 semble ne pas eˆtre comple`tement isole´ avec la de´tection d’une
e´longation oriente´e vers le sud ainsi qu’une seconde structure imposante situe´e a` en-
viron 3.5 Mpc a` l’ouest, les 2 e´tant de´tecte´es sur la carte de masse et la distribution
de luminosite´ des galaxies elliptiques.
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Fig. 6.12: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ0943 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ1003
Cet amas a e´te´ de´tecte´ initialement par son e´mission X diffuse dans le releve´
NORAS (Bo¨hringer et al. 2000). Il fait e´galement parti de l’e´chantillon 400d ROSAT
(Burenin et al. 2007). A partir de la relationMgaz−Mtot, Vikhlinin et al. (2009a) ont
estime´ la masse de cet amas, M500 = 3.83 ± 1.47 × 1014M", une valeur compatible
avec notre estimation lensing M500 = 5.1
+1.3
−0.9 × 1014M". RXJ1003 fait parti des
amas ayant une estimation lensing et hydrostatique de´rive´e des observations XMM-
Newton incompatibles (voir chapitre 5). Comme le profil de cisaillement de cet amas
est plutoˆt bon (figure 6.13), on peut se poser la question de savoir si RXJ1003 ne
pre´sente pas un e´tat dynamiquement perturbe´ qui serait responsable d’une sous-
estimation de sa masse X.
L’examen de l’image optique de sa zone centrale (figure 6.35) re´ve`le la pre´sence
de plusieurs galaxies brillantes, dont la principale semble eˆtre isole´e des autres, a`
150” au sud-ouest (environ 800 kpc). Sur la figure 6.14 on constate effectivement le
caracte`re bi-modal de la distribution en luminosite´ optique de cet amas, la galaxie
la plus brillante e´tant localise´e dans le pic secondaire (effet principalement duˆ au
nombre de galaxies pre´sentes dans le pic principal puisque la BCG posse`de des
proprie´te´s similaires aux autres). Du point de vu de la distribution des galaxies de
la se´quence des elliptiques, RXJ1003 n’est clairement pas sphe´rique mais posse`de
donc 2 sous-structures qui donnent des isocontours e´tire´s dans la direction nord-
est/sud-ouest. Cette morphologie elliptique est e´galement observe´e sur les cartes de
masse et de brillance de surface X. Alors que la carte de masse construite avec
une ICF de largeur 150” ne pre´sente qu’un pic de masse localise´ entre les 2 pic
de luminosite´, celle de´rive´e avec une ICF de 100” posse`de aussi 2 pics de masse,
le principal e´tant proche de la BCG et le second localise´ sur le pic principal de
luminosite´. Il en va de meˆme pour la brillance de surface X : 2 pics d’e´missions sont
de´tecte´s, le principal correspondant au pic de luminosite´ optique. Il semble donc
que cet amas soit similaire a` RXJ0943 avec 2 sous-amas en phase de fusion. Cela
explique naturellement l’e´cart entre les estimations X et lensing de la masse de cet
amas.
Si on se place a` plus grande distance du centre (figure 6.15), on peut noter la pre´sence
de plusieurs pics annexes, a` la fois sur la distribution en luminosite´ et sur la carte
de masse. En particulier, au sud-ouest a` environ 2.2 Mpc, une de´tection sur la carte
de masse avec une correspondance parfaite sur la carte de luminosite´ est observe´e,
probablement associe´e a` un groupe de galaxies. La distribution en masse projete´e
montre e´galement une extension au nord mais trop proche du niveau de bruit pour
eˆtre fiable. En revanche, la de´tection a` 3σ d’une structure au sud-est du halo principal
(environ 1.8 Mpc) n’a pas de contre-partie lumineuse et donc re´sulte a priori d’une
structure massive situe´e a` un redshift diffe´rent. Pour finir, a` environ 2.8 Mpc a`
l’ouest de RXJ1003, une structure est de´tecte´e sur la carte de luminosite´ avec une
faible correspondance sur la carte de masse, la` aussi probablement associe´e a` un
groupe de galaxies proche.
Pour re´sumer, il est e´vident que RXJ1003 n’est pas un amas relaxe´ et isole´ mais
pre´sente 2 sous-structures tre`s proches, certainement 2 sous-halos de matie`re noire
en phase de fusion, auxquels sont associe´es des contreparties lumineuse et d’e´mission
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Fig. 6.13: Profil de cisaillement de l’amas RXJ1003 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
X. Dans une telle situation, l’estimation lensing de la masse est a priori plus robuste
que l’estimation hydrostatique, meˆme si la pre´sence de pics annexes sur la carte de
masse peut e´galement biaiser son estimation a` partir du profil de cisaillement, de
meˆme que la bi-modalite´ centrale.
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Fig. 6.14: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ1003 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.25 a` 6× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.07 a` 6 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.15: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ1003 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ1120
RXJ1120 fait parti du Bright SHARC survey (Romer et al. 2000) et a e´te´ e´tudie´
par plusieurs groupes dans le domaine X (Arnaud et al. 2002b; Kotov & Vikhli-
nin 2005; Maughan et al. 2008; Vikhlinin et al. 2009b) qui obtiennent des masses
similaires, M500 ∼ 4 × 1014M", valeurs compatibles avec notre estimation lensing.
L’analyse des donne´es XMM-Newton re´alise´e par Arnaud et al. (2002b) a re´ve´le´
une e´mission X re´gulie`re et ne pre´sentant pas de cooling flow ni de concentration
particulie`re de gaz au coeur de l’amas.
Avec son redshift z = 0.612, RXJ1120 est l’amas le plus lointain de l’e´chantillon
et posse`de une estimation de la masse X relativement modeste. On peut donc s’at-
tendre a` ce que notre analyse lensing atteigne ici ses limites. C’est effectivement le
cas comme on peut le constater sur la figure 6.16 : le profil de cisaillement pre´sente
de larges barres d’erreurs avec des zones compatibles avec 0 entre 0.2 et 0.5R200. On
peut faire le meˆme constat sur la carte de masse (figure 6.17) puisque l’amas n’est
de´tecte´ qu’a` 1σ pour une ICF de 150”. Cela se traduit par une erreur relative sur
l’estimation de sa masse assez conse´quente, environ 35%.
Pour ce qui est de sa morphologie, l’analyse se re´ve`le assez de´licate e´tant donne´ le
faible niveau de de´tection du pic de masse central. Comme on peut le voir sur la
figure 6.18, avec une ICF de 100”, l’amas est de´tecte´ a` 3σ mais le contour a` 2σ
est probablement sur-estime´ puisqu’il pre´sente une forme tre`s e´tire´e et tre`s e´tendue,
conse´quence du lissage et de la pre´sence de pics secondaires, probablement artefacts
de la reconstruction.
RXJ1120 ne posse`de pas une galaxie centrale tre`s brillante qui domine largement
sa distribution en luminosite´, ce qui n’est pas e´tonnant vu son redshift e´leve´. On
peut faire la meˆme constation sur sa se´quence des elliptiques qui est tre`s mal de´finie,
tre`s disperse´e. Cela te´moigne de la formation re´cente de cet amas. Pour autant, la
carte de luminosite´ est bien centre´e sur la BCG, contrairement a` la carte de masse
et celle de brillance de surface X. Cette dernie`re pre´sente un le´ger de´calage vers
l’est, de meˆme que la carte de masse dont le de´centrage est plus marque´ (mais pro-
bablement n’est que la conse´quence de la faiblesse du signal de cisaillement). Les
isocontours ont des formes similaires dans la zone centrale : la luminosite´ optique et
l’e´mission X sont e´tire´es selon un axe est/ouest, forme e´galement observe´e a` plus
grande e´chelle sur la carte de masse. La distribution des galaxies pre´sente un second
pic de luminosite´, situe´ a` environ 200” (∼ 1.3 Mpc) de la galaxie centrale, a` l’est
de celle-ci, ce qui pourrait te´moigner d’un groupe en train de ”tomber” sur le halo
principal. A plus grande e´chelle, d’autres pics de luminosite´ apparaˆıssent, en parti-
culier au sud-ouest du centre, a` environ 5.5 Mpc (figure 6.18). Cette structure tre`s
lumineuse est probablement un groupe ou amas voisin de RXJ1120, mais a` cause
du faible signal de cisaillement, il est difficile de conclure que cette structure est
lie´e gravitationnellement au halo principal. Les autres pics de masses qui donnent
naissance a` cette forme tre`s allonge´e dans la direction est-ouest sont e´galement trop
faibles pour conclure quoique se soit, structures a` diffe´rents redshifts (projections)
ou bien associe´es a` l’amas qui serait dans une configuration de type filament a` grande
e´chelle.
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Fig. 6.16: Profil de cisaillement de l’amas RXJ1120 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
Fig. 6.17: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ1120 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 3 × 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.05 a` 4 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.18: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ1120 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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MACSJ1206
MACSJ1206 fait parti de l’e´chantillon MACS (Massive Cluster Survey, Ebeling
et al. (2001)), un releve´ d’amas X massifs statistiquement complet a` des redshifts
z > 0.3. Cet amas posse`de un arc assez spectaculaire d’environ 15” de long et situe´
a` une vingtaine de secondes d’arc de la BCG centrale. Il a e´te´ initialement confirme´
spectroscopiquement par Sand et al. (2004) puis plus re´cemment par Ebeling et al.
(2009) qui l’associent a` une source situe´e a` un redshift z = 1.036. Ces meˆmes
auteurs ont re´alise´ une e´tude de´taille´e du coeur de MACSJ1206, confrontant les
re´sultats d’un mode`le strong lensing (re´alise´ avec Lenstool) avec ceux de´duits de
l’analyse X des donne´es Chandra. Leur re´sultats montrent une diffe´rence d’un fac-
teur 2 entre la masse lensing contenue dans la re´gion limite´e par l’arc par rapport a`
l’analyse X. L’extrapolation de la masse X au rayon viriel, M = 1.7× 1015M", est
e´galement bien plus petite que la masse qu’ils de´duisent de la dispersion de vitesses
calcule´e a` partir de 38 galaxies membres de l’amas,M = 4× 1015M" (ils obtiennent
σv = 1580 km.s−1). Ils expliquent de tels e´carts graˆce a` une analyse de´taille´e de
l’e´mission X du gaz qui montre des signes typiques d’une phase de fusion dans le
centre de l’amas. Celle-ci contribue a` une estimation plus petite de la masse hydrosta-
tique mais e´galement a` une augmentation forte de la masse strong lensing puisque
l’axe de fusion serait pratiquement aligne´ avec la ligne de vise´e. Cet amas pre´sente
donc des caracte´ristiques similaires a` l’amas A1689 : phase de fusion combine´e a` un
effet de projection qui vont biaiser a` la fois l’estimation lensing et l’estimation X.
Pour ce qui est de notre analyse, MACSJ1206 est l’amas le plus lumineux de l’e´chantillon
et le second plus riche. Il fait parti des plus massifs et son signal de cisaillement est
suffisament fort pour eˆtre mesure´ avec une bonne pre´cision (bon profil de cisaille-
ment, figure 6.19). Nos estimations X et lensing de sa masse sont en parfait accord
avec une masse virielleMWL200 = 1.5×1015M", une valeur compatible avec l’extrapola-
tion de la masse hydrostatique calcule´e par Ebeling et al. (2009). Notre estimation de
la dispersion de vitesses a` partir de l’ajustement du mode`le SIS au profil de cisaille-
ment, σv = 1287 km.s−1 est sensiblement infe´rieure. Du point de vue des relations
d’e´chelles, on peut noter que cet amas est tre`s riche et tre`s lumineux par rapport a`
l’estimation de sa masse, ce qui peut te´moigner d’une le´ge`re sous-estimation de sa
masse lensing ou bien du caracte`re exceptionnel de cet amas du point de vue de sa
population de galaxies.
L’analyse morphologique ne nous permet pas de mettre en e´vidence l’e´pisode de
fusion suspecte´ par Ebeling et al. (2009). Cendant, nous observons comme eux une
forme ge´ne´rale bien re´gulie`re et assez sphe´rique proche du centre. Les cartes de
masse, luminosite´ optique et brillance de surface X sont centre´es sur la BCG (figure
6.20) et sont bien pique´es par rapport au niveau de fond (de´tection a` 9σ sur la carte
de masse avec une ICF de 150”). La reconstruction de masse de´rive´e de LensEnt2
pre´sente une ellipticite´ selon un axe est/ouest, tendance e´galement pre´sente sur la
carte de luminosite´ (figure 6.21). Celle-ci posse`de plusieurs pics annexes assez proche
du centre (a` l’inte´rieur de R200), notamment a` l’ouest du pic central, a` environ 270”
(∼ 1.5 Mpc). Pour autant, la carte de masse ainsi que celle de brillance de surface X
ne pre´sentent pas de contrepartie a` cette sur-densite´ locale de galaxies. L’extension
de la distribution de lumie`re de l’amas dans la direction nord-ouest est quant a` elle
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Fig. 6.19: Profil de cisaillement de l’amas MACSJ1206 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
associe´e a` une sur-densite´ de masse, de meˆme que les pics secondaires situe´s au sud
et sud-ouest du coeur de l’amas. Les pics de masse correspondants ne sont de´tecte´s
qu’a` 2σ ce qui rend difficile toute conclusion formelle sur l’existence de sous-amas ou
groupes qui ”tomberaient” sur le halo principal. Une analyse spectroscopique des ga-
laxies situe´es dans ces re´gions pourrait e´ventuellement comfirmer cette hypothe`se.
Cet amas e´tant tre`s massif et a priori plutoˆt isole´ (contrairement a` MS0016 par
exemple), on peut supposer que notre estimation lensing doit eˆtre optimale. Le fait
qu’elle soit en bon accord avec l’estimationX a` partir des observation XMM-Newton
est donc plutoˆt rassurant et te´moigne de la robustesse des 2 me´thodes.
Pour finir, on pourra noter que la galaxie centrale (tre`s lumineuse et avec une en-
veloppe e´tendue et e´tire´e dans la direction sud-est/nord-ouest, e´longation observe´e
dans la partie tre`s centrale de la carte de brillance de surface X) est une source radio
tre`s brillante avec un spectre pentu, α = −1.32 (Ebeling et al. 2009).
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Fig. 6.20: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas MACSJ1206 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 7.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.1 a` 20 pour la brillance de surface.
ANNEXES 241
Fig. 6.21: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas MACSJ1206 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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MS1241
Cet amas fait e´galement parti du releve´ EMSS (Gioia & Luppino 1994) et a e´te´
principalement e´tudie´ en X, comme par exemple pour l’analyse de la loi d’e´chelle
LX − T (Novicki et al. 2002).
Dans le cadre de notre analyse, MS1241 pre´sente le plus grand e´cart entre l’estima-
tion X de sa masse et son estimation lensing qui est environ 6 fois plus grande que
la premie`re. Du point de vue morphologique, on constate sur la figure 6.23 que la
carte de masse est loin d’eˆtre domine´e par un pic de masse sphe´rique et isole´. Meˆme
dans la zone centrale (qui correspond assez bien a` la position de la BCG malgre´ un
le´ger de´calage vers le nord-est), les isocontours sont plutoˆt elliptiques, oriente´s selon
un axe sud-est/nord-ouest. Sur la carte lisse´e avec une ICF de largeur 100”, on peut
voir que plusieurs pics secondaires sont de´tecte´s et cre´ent cette forme complexe aux
alentours de R200.
La distribution en luminosite´ est e´galement assez complexe : malgre´ un coeur assez
sphe´rique et domine´e par une BCG, 2 pics secondaire sont nettement pre´sent, un
situe´ a` l’est a` environ 145” (∼ 930 kpc) et un autre au sud a` la meˆme distance.
Ce second pic est assez conse´quent et pourraˆıt correspondre a` groupe/sous-amas en
train de tomber sur le halo principal. Pour ce qui est de la brillance de surface X, on
peut faire le meˆme constat : forme assez elliptique et oriente´e selon l’axe nord-sud
(meˆme si la zone tre`s centrale est plutoˆt sphe´rique et bien positionne´e sur la BCG).
Il semble donc que l’amas MS1241 posse`de une morphologie centrale complexe avec
clairement la pre´sence de sous-structures. La figure 6.24 sugge`re d’autre part que
l’extension dans la direction sud-ouest pre´sente a` la fois sur la carte de masse et de
luminosite´ optique (contours noirs et rouges) pourraˆıt eˆtre associe´e a` une structure
filamentaire en connexion avec le halo principal (un pic de masse et de luminosite´
optique et e´galement de´tecte´ a` plus grande distance, a` environ 3 Mpc, dans la di-
rection sud-est cette fois-ci).
L’e´cart entre les estimations X et lensing de la masse de cet amas re´sulte proba-
blement de la conjugaison de ces 2 effets : sous-structures importantes au centre qui
vont biaiser l’estimation hydrostatique, structure filamentaire a` plus grande e´chelle
qui peut affecter l’analyse lensing du halo principal (comme pour MS0016). De plus,
on constate sur la figrue 6.22 que le profil de cisaillement est assez bruite´, ce qui n’est
pas un hasard vu le redshift assez e´leve´ de cet amas (z = 0.549). Cela renforce l’ide´e
selon laquelle l’estimation de la masse du halo central est sur-estime´e par rapport a`
une analyse hydrostatique meˆme si celle-ci est potentiellement sous-estime´e a` cause
des sous-structures qui vont mettre a` mal l’hypothe`se hydrostatique.
Du point de vue des relations d’e´chelle, M1241 semble effectivement avoir une masse
lensing sur-estime´e par rapport a` sa richesse, sa luminosite´, sa tempe´rature et sa
luminosite´ X. Nous avons e´galement vu que l’estimation combine´e X + lensing de
sa masse est plutoˆt en bon accord avec sa tempe´rature mais moyennement avec sa
luminosite´ X, ce qui penche en faveur d’un e´tat dynamique perturbe´ dans la zone
centrale, et donc d’une estimation X sous-estime´e.
L’absence dans la litte´rature d’analyse lensing autre que la notre ou d’une e´tude
X plus pousse´e sur cet amas ne nous permet malheureusement pas de remettre en
question de manie`re plus efficace ces re´sultats.
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Fig. 6.22: Profil de cisaillement de l’amas MS1241 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
Fig. 6.23: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas MS1241 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.05 a` 2.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.1 a` 20 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.24: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas MS1241 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ1347
RXJ1347 fait parti des amas de galaxies les plus e´tudie´s et repre´sente donc un
cas ide´al pour comparer notre me´thode d’analyse lensing avec les re´sultats obtenus
par d’autres groupes. Cet amas posse`de le titre d’amas le plus lumineux en X du
releve´ ROSAT All-Sky Survey (RASS, Schindler et al. (1995)) et a e´te´ analyse´ de
manie`re intensive par diffe´rentes me´thodes. Cohen & Kneib (2002) et Lu et al. (2010)
pre´sentent une analyse spectroscopique, Schindler et al. (1997); Allen et al. (2002,
2008); Ettori et al. (2004a); Gitti & Schindler (2004); Gitti et al. (2007); Morandi
et al. (2007); Bradacˇ et al. (2008); Ota et al. (2008); Miranda et al. (2008); Maughan
et al. (2008) ont e´tudie´ ses proprie´te´s X, Fischer & Tyson (1997); Sahu et al. (1998);
Kling et al. (2005); Bradacˇ et al. (2005b, 2008); Halkola et al. (2008); Miranda et al.
(2008); Broadhurst et al. (2008); Lu et al. (2010); Umetsu et al. (2011) ont re´alise´
une e´tude lensing (weak, strong et combine´e), Pointecouteau et al. (2001); Komatsu
et al. (2001); Kitayama et al. (2004) ont quant a` eux effectue´ une e´tude de son signal
S-Z.
RXJ1347 est un amas massif qui posse`de plusieurs syste`mes d’images multiples arti-
cule´es autour des 2 galaxies BCG centrales (figure 6.36, voir aussi figure 1 de Bradacˇ
et al. (2008)). La pre´sence de ces 2 galaxies se´pare´es de seulement 18” (∼ 0.1 Mpc)
laisse sugge´rer que cet amas subit une phase de fusion en son centre, hypothe`se
renforce´e par les re´sultats de Allen et al. (2002); Gitti & Schindler (2004); Ota
et al. (2008); Bradacˇ et al. (2008); Miranda et al. (2008); Komatsu et al. (2001) et la
de´couverte de gaz choque´ dans cette zone. D’autre part, comme le soulignent Bradacˇ
et al. (2008) et Lu et al. (2010), les diffe´rents travaux mentionne´s pre´ce´demment
conduisent parfois a` des estimations de la masse incompatibles, en particulier dans
la zone centrale, avec notamment des masses strong lensing plus grandes que les
estimations X, signe d’effets de projections (comme pour A1689) ou de l’e´tat dyna-
miquement perturbe´ du coeur de cet amas. Cependant, lorsque l’information strong
lensing est combine´e avec le signal de cisaillement, les masses obtenues sont en bon
accord (Bradacˇ et al. 2008). L’analyse dynamique effectue´e par Lu et al. (2010)
re´concilie d’autre part la dispersion de vitesses des galaxies de RXJ1347 avec les
estimations X et lensing, contrairement aux travaux de Cohen & Kneib (2002) qui
obtiennent une dispersion bien plus petite, attribue´e selon Bradacˇ et al. (2008) a`
l’estimation de la masse du sous-amas en train de ”tomber” sur le halo principal.
Pour ce qui est de notre analyse weak lensing, comme de´ja` mentione´ dans le cha-
pitre 5, nous obtenons une masse tre`s e´leve´e lorsque la concentration est fixe´e a`
c = 4, avecM200 = 2.56±0.3×1015M", une valeur sensiblement plus grande que les
masses lensing obtenues par d’autres groupes. Cependant, nous avons vu que pour
cet amas dont le signal de cisaillement est bien contraint (figure 6.25), il est possible
de laisser la concentration comme parame`tre libre lors de l’ajustement d’un profil
NFW. En faisant cela, nous obtenons une masse plus petite, M200 = 1.85× 1015M"
et une concentration c - 8, soit des valeurs tout a fait compatibles avec d’autres
travaux (Bradacˇ et al. 2008; Lu et al. 2010; Umetsu et al. 2011), de meˆme qu’avec
l’estimation hydrostatique de´rive´e des donne´es XMM-Newton (voir chapitre 5).
Si l’on s’inte´resse a` la distribution spatiale des composantes de RXJ1347, on peut
constater sur la figure 6.26 que les cartes de masse, de luminosite´ et de brillance de
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Fig. 6.25: Profil de cisaillement de l’amas RXJ1347 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
surface X pre´sentent des morphologie tre`s similaires, avec un coeur plutoˆt sphe´rique
et une ellipticite´ oriente´e dans la direction nord-est/sud-ouest lorsqu’on s’e´loigne du
centre. Les pics de masse, de luminosite´ et d’e´mission X sont par ailleurs a` la meˆme
position, localise´s sur la BCG principale de l’amas.
A plus grande distance du centre (figure 6.27, ou` les contours en blanc repre´sentent
ici les contours de masse), notre analyse rejoint les re´sultats de Lu et al. (2010)
(voir leurs figure 1 et figure 6) : RXJ1347 semble eˆtre au coeur d’une structure
filamentaire a` grande e´chelle, avec la pre´sence de nombreux pics de masse et de
luminosite´ annexes, aligne´s selon le meˆme axe que l’ellipticte´ centrale, dans la direc-
tion nord-est/sud-ouest (notamment une extension visible au nord-est du centre).
En particulier, a` environ 7 Mpc au sud-ouest du halo principal, nous de´tectons une
structure massive associe´e a` un exce`s de galaxies ellitptiques, e´galement observe´e
par Lu et al. (2010). Ces meˆme auteurs sugge`rent que cet amas (dont ils estiment la
masse lensing a` ∼ 5×1014M") pourrait eˆtre en connexion avec RXJ1347. La vitesse
relative entre les 2 amas, estime´e a` ∼ 4000 km.s−1, peut eˆtre selon eux le re´sultat de
2 sce´nario diffe´rents : soit cet amas est effectivement a` environ 7 Mpc de RXJ1347 et
lui ”tombe” dessus a` une vitesse de ∼ 4000 km.s−1, soit il serait situe´ en arrie`re-plan,
a` environ 25 Mpc et cette vitesse relative serait le re´sultat de l’expansion cosmique.
Leur analyse de simulations nume´riques laisse penser que la seconde solution est la
plus probable mais que pour autant, une connection filamentaire physique les reliant
n’est pas exclue. RXJ1347 pourraˆıt donc eˆtre dans une situation similaire a` MS0016,
au coeur d’une structure a` tre`s grande e´chelle et connecte´ avec plusieurs groupes et
sous-amas de galaxies ”tombant” sur le halo principal, une hypothe`se qui semble
en bon accord avec la distribution des galaxies elliptiques et de la masse projete´e
pre´sente´es figure 6.27.
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Fig. 6.26: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ1347 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 3.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.1 a` 20 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.27: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ1347 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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MS1621
Comme son nom l’indique, MS1621 fait parti du releve´ X EMSS (Gioia & Lup-
pino 1994). Il fait e´galement parti de l’e´chantillon CNOC (Ellingson et al. 1997)
et l’analyse spectroscopique de la distribution en redshift de ses galaxies a permi
d’estimer leur dispersion de vitesses, σ = 833 km.s−1 (Carlberg et al. 1997), valeur
compatible avec celle obtenue par Borgani et al. (1999).
Cet amas a aussi e´te´ e´tudie´ dans le domaine des rayons X. Par exemple, Hicks et al.
(2006) obtiennentM200 = 1.0±0.2×1015M" a` partir de donne´es Chandra, soit une
valeur compatible avec notre estimation lensing M200 = 1.23± 0.21× 1015M". Ce-
pendant, d’autres groupes de´rivent une masseX plus petite, avecM500 ≈ 5×1014M"
(Ettori et al. 2003; Maughan et al. 2008; Mahdavi et al. 2008), une valeur plus proche
de l’estimation hydrostatique obtenue avec les donne´es XMM-Newton (voir chapitre
5). MS1621 est 1 des 4 amas de l’e´chantillon dont cette estimation est fortement in-
compatible avec l’estimation lensing de´duite du profil de cisaillement. L’analyse
lensing re´alise´e par Hoekstra (2007) et actualise´e par Mahdavi et al. (2008) donne
une masse M500 = 7.64 ± 2.74 × 1014M", en bon accord avec notre estimation,
M500 = 8.50 ± 1.45 × 1014M". Mahdavi et al. (2008) trouvent donc comme dans
notre cas une estimation lensing sensiblement plus grande que l’estimation hydro-
statique pour cet amas, l’e´cart que nous obtenons e´tant plus grand du fait de la
masse X plus petite que celle qu’ils calculent avec des donne´es Chandra.
Tout comme MS0016, MS1241 et RXJ1003, cet amas pose donc a priori proble`me
pour l’une des 2 me´thodes. Pour y voir plus clair, penchons nous sur la morphologie
des cartes de masse, luminosite´ et brillance de surface X (figure 6.29). Comme on
peut le constater, la distribution de masse de´rive´e de LensEnt2 avec une ICF de
largeur 150” est tre`s elliptique, oriente´e selon l’axe nord-sud, avec un pic de masse
de´cale´ au sud par rapport a` la BCG. Avec une ICF de largeur 100”, on remarque
que le centre semble eˆtre constitue´ de 3 pics, le principal e´tant toujours de´cale´ au
sud par rapport a` la BCG mais avec une forme plus sphe´rique. Cette morphologie
centrale perturbe´e explique l’allure du profil de cisaillement me´sure´ qui est plutoˆt
mauvais proche du centre de l’amas (figure 6.28).
La distribution en luminosite´ optique associe´e aux galaxies de la se´quence des ellip-
tiques est quant a` elle domine´e par une composante sphe´rique pratiquement centre´e
sur la BCG. On remarque ne´anmoins la pre´sence de 2 pics secondaire, a` environ 1.1
Mpc au nord-ouest et 925 kpc a` l’est de la BCG, confe´rant ainsi a` la distribution
globale une forme plutoˆt perturbe´e. La brillance de surface X est elle plus sphe´rique
mais de´centre´e par rapport a` la BCG, tout comme la carte de luminosite´. Il serait
tentant d’expliquer l’e´cart entre les estimations lensing et hydrostatique par le fait
que cet amas ne soit pas en e´quilibre mais plutoˆt dans une configuration de type
fusion de sous-structures comme le laisse sugge´rer la distribution en luminosite´. Ce-
pendant, le fait que les pics annexes de masse dans la zone centrale ne soient pas
localise´s aux sur-densite´s de galaxies elliptiques laisse penser que l’une des 2 cartes
est fausse (mauvaise se´lection de la se´quence des elliptiques, mauvais signal de ci-
saillement) ce qui ne permet pas de statuer de manie`re certaine sur la morphologie
centrale. D’autre part, nous avons vu que l’estimation hydrostatique de´rive´e des
donne´es XMM-Newton est sensiblement plus faible que celles de´duites des donne´es
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Fig. 6.28: Profil de cisaillement de l’amas MS1621 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
Chandra, lesquelles sont plus en accord avec notre estimation lensing. Notons pour
finir que MS1621 posse`de un bel arc bleu (figure 6.36) qui va permettre de re´aliser
une analyse strong lensing et donc apporter plus de contraintes sur la zone centrale
et ainsi confirmer ou non la morphologie perturbe´e du coeur de l’amas (travail en
pre´vision).
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Fig. 6.29: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas MS1621 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 5.5× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.006 a` 0.25 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.30: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas MS1621 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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RXJ2228
RXJ2228 a e´te´ initialement de´tecte´ dans le releve´ X RASS et identifie´ comme
un amas de manie`re optique par Bade et al. (1998). Il fait e´galement parti des
e´chantillons NORAS (Bo¨hringer et al. 2000) et ROSAT Brightest Cluster (Ebeling
et al. 2000). C’est un amas qui a e´te´ relativement peu e´tudie´ : Pointecouteau et al.
(2002) en ont effectue´ une analyse combine´e X et S −Z (donne´es X ROSAT) pour
aboutir a` une estimation de la masse virielle Mvir = 1.8 ± 0.4 × 1015M". Morandi
et al. (2007) ont quant a` eux utilise´ des donne´es Chandra et de´rivent une estima-
tion hydrostatique M500 = 0.49 ± 0.43 × 1015M", soit une valeur significativement
infe´rieure malgre´ leur barre d’erreur conse´quente (facteur ∼ 1.4 entreMvir et M500).
Les donne´es XMM-Newton ont conduit Jia et al. (2008) a` une estimation le´ge`rement
plus grande, M500 = 1.19 ± 0.35 × 1015M" alors que dans le cadre de notre e´tude
l’estimation hydrostatique plus petite, M500 ≈ 0.7× 1015M", reste compatible avec
notre estimation lensing, M500 = 0.59± 0.13× 1015M".
Pour autant, cette valeur est a` prendre avec pre´cautions. En effet, RXJ2228 est un
amas a` basse latitude et comme on peut en avoir un aperc¸u sur la figure 6.36, un
bon nombre d’e´toiles brillantes sont pre´sentes sur le champ de vue. Comme celles-ci
sont masque´es pour l’analyse lensing, cela va re´duire la surface utilisable pour la
de´tection des galaxies lentille´es et donc de´grader le signal. On constate effectivement
sur la figure 6.31 que le signal de cisaillement mesure´ est plutoˆt mauvais. On ope`re
le meˆme constat sur la carte de masse de cet amas (figure 6.32), en particulier sur
celle obtenue avec une ICF de largeur 100” qui ne pre´sente pas de pic de masse a` la
position de la BCG. L’effet est moindre sur la carte lisse´e avec une ICF de largeur
150” sur laquelle un halo est de´tecte´, avec une forme tre`s elliptique (orientation
est/ouest) et de´cale´ par rapport a` la BCG. Cette ellipticite´ se retrouve e´galement
sur la carte de brillance de surface X dont la morphologie est assez inte´ressante :
alors que le coeur de l’amas est allonge´ dans la direction est/ouest, l’ellipticite´ glo-
bale change de 90 degre´s a` plus grande distance. Cela sugge`re que cet amas n’est pas
dynamiquement relaxe´ et donc que son estimation hydrostatique est potentiellement
biaise´e. Pour ce qui est de la distribution de la luminosite´ optique, on remarque que
celle-ci est domine´e par la BCG et les quelques galaxies environnante (voir figure
6.36) mais que 2 pics annexes proche du centre sont de´tecte´s. L’elongation est/ouest
est e´galement pre´sente, conse´quence du pic situe´ a` l’ouest de la BCG, ainsi que
l’ellipticite´ nord/sud observe´e sur la carte de brillance de surface X, cette fois-ci a`
cause du pic situe´ au nord, a` environ 900 kpc du centre. On remarque nettement sur
la figure 6.33 que la distribution de la luminosite´ optique correspond parfaitement a`
la morphologie X avec cette double e´longation est/ouest et nord/sud. Cela penche
en faveur d’un sce´nario de fusions de sous-structures au coeur de l’amas.
On remarque sur cette meˆme figure qu’a` plus grande distance, RXJ2228 pre´sente
de nouveau une ellitpticite´ oriente´e dans la direction est/ouest : 2 extensions sont
clairement de´tecte´es dans la distribution des galaxies elliptiques, a` droite et a` gauche
du halo principal (1.7 Mpc pour celle a` l’est, 1.9 Mpc pour celle a` l’ouest). A ces
2 pics sont associe´s des pics de masse d’intensite´s plus grande que celui sense´ eˆtre
associe´ au halo principal. En particulier, la grosse structure a` l’ouest domine la
carte de masse de par son extension et son intensite´. La contrepartie lumineuse est
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Fig. 6.31: Profil de cisaillement de l’amas RXJ2228 (voir figure 6.1 pour la le´gende).
e´galement e´tendue et correspond donc probablement a` un groupe ou sous-amas de
galaxie proche de RXJ2228 et qui semble lui ”tomber” dessus. La pre´sence de ces 2
pics de galaxies elliptiques est certainement responsable de la richesse conse´quente
de cet amas (un des plus riche de l’e´chantillon).
Au final, on retiendra pour RXJ2228 que ses morphologies X et optique complexes
sugge`rent que c’est un amas dynamiquement jeune (ellipticite´ centrale, elongation
a` l’est, pic annexe au nord, structure e´tendue a` l’ouest). Le fait que les estimations
lensing et hydrostatique de la masse de cet amas sont proches est donc potentielle-
ment le fruit du hasard, la premie`re me´thode souffrant d’un signal de cisaillement de
mauvaise qualite´, la seconde de l’hypothe`se de syme´trie sphe´rique clairement mise
en de´faut.
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Fig. 6.32: Cartes de masses, luminosite´ et brillance de surface de l’amas RXJ2228 (voir figure6.2
pour la le´gende). Les e´chelles logarithmiques de couleurs vont de 0.1 a` 8.0× 106L#kpc−2 pour la
luminosite´ et de 0.05 a` 10 pour la brillance de surface.
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Fig. 6.33: Distribution a` grande e´chelle des composantes de l’amas RXJ2228 (voir 6.3 pour la
le´gende).
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Annexe B : Images couleurs des amas
Aperc¸u des images obtenues par l’instrument Megacam auCFHT . Chaque image
repre´sente la partie tre`s centrale de l’amas, 3′ × 3′, et correspond a` la combinaison
des 3 bandes d’observations g′, r′ et i′. Le nord est en haut, l’ouest a` droite. L’image
de l’amas RXJ1003 couvre une zone plus grande afin de voir les 2 galaxies BCG
distantes de ∼ 150′′ - 850 kpc en projection.
Fig. 6.34: De gauche a` droite et de haut en bas : MS0016, MS0451, RXJ0856 et RXJ0943.
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Fig. 6.35: De gauche a` droite et de haut en bas : RXJ1003, RXJ1120, MACSJ1206 et MS1241.
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Fig. 6.36: De gauche a` droite et de haut en bas : RXJ1347, MS1621 et RXJ2228.
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